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Éloiles- — Distances angulaires. Sphère céleste (59, 60, 63). 

Mouvement diurne apparent des étoiles. — Gulmination. Plan 
méridien. — (Vxe du monde. Pôles. — Étoiles circumpolaires. — 
Étoile polaire. — Hauteur du pôle à Paris. — 'Parallèles ; équateur. 
— Jour sidérai. — Mouvement de rotation de la terre autour de la 
ligne des pôles , et d'occident en orient [67 à 75). 

Différence des étoiles en ascension droite. — Déclinaisons (79 
à 88). 

Description du ciel. — Constellations et principales éloiles. — 
Étoiles de diverses grandeurs. — Combien on en voit à l'œil nu 
(6i à 66). 

Éloiles périodiques , temporaires, colorées (320 à 323). 
Éloiles doubles. Leur3 révolutions (32i). 
Dislance des é:oiles à la terre (176). 
Voie lactée (325). 

Nébuleuses. Nébuleuses résolubles (320 à 334). 

De la terre. Phénomènes qui donnent une première idéa do sa 
forme (32 à 55). 

Pôles. Parallèles. Équatcur. — Méridiens. — Longitudes et la- 
titudes géographiques (93 à 100). 

Valeurs numériques des degrés mesurés en France, en Laponie, 
au Pérou, et rapportés à l'ancienne toise. Leur allongement, à 
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mesure qu'on s'approche des utiles. — Hayon et aplatissement do 
la terre. — Longueur du mètre (101 à 109). 

Cartes géographiques. — Projections orthographique et stéréo- 
graphique. — Mappemonde. — Système de développement en usage 
dans la construction de la carte do France (1 11 à 1 13). 

Du soleil. — Mouvement annuel apparent. — Éclip tique. — 
l'oints équinoxiaux. — Constellations zodiacales (115, J 16, et 136 
à 129). 

Diamètre apparent du soleil , variable avec le temps. Le soleil 
parait décrire uno ellipse autour de la terre. — Principe des aires 
(U3 àU7). 

Origine des ascensions droiles (HO). 

Ascension droite du soleil. Temps solaires vrai et moyen. — 
Principes élémentaires des cadrans solaires (1 78 à 1 86). 

Année tropique. Sa valeur en jours moyens. — Calendrier. — 
Réforme julienne. Réforme grégorienne (l 87 à 192). 

Distance du soleil à la terre (I 48). « 

«apport du volume du soleil à celui de la terre (I 50!. 

l'apport des masses. — Densité du soleil rapportée à la densité 
moyenne de ta terre (315). 

Taches du soleil. — Rotation du soleil sur lui-même (151 6 toi). 

Du jour et de )a nuit on un Heu déterminé de la terre, et de leurs 
durées à différentes époques de l'année. — Crépuscules ( I 30 à I 36). 

Saisons. — Inégalité rie la durée des différentes saisons (129, 
137, 138 et 147). 

Idée de la précession des équinoxes (I 61 à 163). 

Mouvement réel de la terre autour du soleil (I S7 à 1 60). 

De la lune. — Diamètre apparent. — Phases. Syzygies. Quadra- 
tures. — Lumière cendrée (1 93 à 1 99). 

Révolutions sidérale et synodique. — Orbilo décrite par la lune 
autour de la terre (206 à 21 4). 

Distance de la lune à la terre. — Diamètre réel et volume de la 
lune. — Sa masse (202, 205 et 298). 

Taches. — Rotation. — Libration en longitude. — Montagnes 
de la lune, leur hauteur. — Constitution volcanique de la lune- 
— Absence d'eau nt d'atmosphère [2 1 5 à 223). 
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III 

Éclipses de lune. — ■ Elles ont lieu au moment (le l'opposition. 

— Leur cause. — Pourquoi il n'y en a pas lors de toutes les op- 
positions. — L'éclipsé peut être partielle ou totale. — Ombre et 
pénombre. — Influence de l'atmosphère terreslre [227 à 230). 

Éclipses de soleil . — Elles ont lieu nu moment de la conjonction 
de la lune. — Pourquoi il n'y en a pas lors de toutes les conjonc- 
tions. — Éclipses partielles, annulaires, totales (234 à 210}. 

Des planètes. — Noms des principales. — Leurs distances 
moyennes. — Leurs mouvements aulour du soleil s'eileclueiit 
suivant les lois do Képler. — Énoncé du principe de la gravilalion 
universelle (247, 249, 259, 261,264, 265et294). 

Planètes inférieures. — Mercure, Vénus. — Leurs digressions 
orientale et occidentale. — Phases de Vénus (251 El 251, 266 et 
267). 

Jupiter. — Rotation; aplatissement de son disque. — Satellites, 
leurs éclipses. Vitesse do la lumière (257, 2C9 et 27H). 

Saturne. — Bandes. — Rotation; aplatissement. Anneau et 
satellites. — Dimensions des différentes parties de ce système 
(2o7et270). 

Grand nombre de très petites planètes situées entre Mars el. 
Jupiler (264 et 273). 

Des comètes. — Noyau ; chevelure; queue. — Petitesse de ht 
masse des comètes. Nature do leurs orbiles. — Comètes périodi- 
ques. — Comète de Halley. — Comète de Riela: son dédouble- 
ment (281 à 234, 286 et 298). 

Phénomène des marées. — Flux et reflux. — Haute et b;isse 
mer. — Circonstances principales du phénomène. Sa période. — 
Les marées sont dues au\ action- cotnbinéiis de la lune et du soleil. 

— Marées des syzygies ot des quadratures (307 à 310). 
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LUMIÈRE ZODIACALE. 289 
verticale, EE l'équateur céleste, PQ l'axe du monde, AIÏCD l'c- 
ciiptique dans une position quelconque, et OK l'axe de l'écliptiquo. 
Pondant que le globe 
tourne autour do PQ , 
dans lésons de la Hèclio, 
l'équateur EE tourne 
sur lui - même , sans 
changer do position par 
rapport à l'horizon; maïs 
il n'en est pas de marne 
de 1 ecliptique. L'axe ff 
OK de ce grand cercle 
tourne autour deOP, en 
décrivant une surface 
conique dont 0 est le 
sommet et KK'K" est 
la base. L'angle que cet 
axeOK fait avec la ver- 
ticale OZ varie on con- 
séquence, en passant 
par toutes les valeurs 
possibles, depuis l'an- 
gle ZOK' jusqu'à l'an- 
gle ZOK". Or, il est clair 
qu'à chaque instant l'in- 
clinaison de l'écliplique sur l'horizon ett égale a l'angle ZUK formé 
par les perpendiculaires OK, OZ à ces deux plans ; elle varie donc 
égalemeiH entre ces deux limites ZOK', ZOK". A Paris, par 
exemple , l'angle que !a verticale OZ fait avec l'axe du monde OP 
est égal à environ I I' 1 0'; si l'on ajoute à cet angle l'obliquité POK 
i de l 'ecliptique, qui est do 23" 28', on trouve 6 4" 33'; si l'on en 
retranche , au contraire , celle obliquité , on trouve 1 1" i2' : donc 
l 'inclinaison de l'écliplique sur l'horizon, à Paris, varie entre 17" -12' 
el 6i l 3fl'. 

C'est eu vertu du mouvement diurne de la sphère céleste que se 
produisent les variations de l'inelinais-i.m de l'écliplique sur l'ho- 
rizon ; en sorte que, tous les jours, cette inclinaison varie entre les 
limites extrêmes que nous venons de trouver. A une certaine heuro 
de la journée , l'angle que l'écliplique fait avec, l'horizon atteint sa 
valeur maximum égale à ZOK": cela a lieu évidemment lorsque la 
ligne des équinoxes AOC. se trouve dans l'horizon mémo, l'équinoxo 
du prinlemps A étant à l'ouest , en [", et l'équinoxo d'automne C à 




290 LOIS DU MOUVEMENT DU SOLEIL. 

l'est, si toutefois on est placé en un lieu appartenant à l'hémisphère 

boréal de la] terre; alors l'écliptique se trouve dans la position 




qu'indique la fig. 220. A une autre heure, au contraire, éloignée de 
la première do la moitié d'un jour sidéral , l'angle do l'écliptique 
avec l'horizon atteint sa valeur minimum égale à 7,0 K'; alors la 
ligne des équinoxos est encore dans le plan de l'horizon : mais 
l'équinoxe de printemps A est à l'est, et l'équinoxo d'automne à 
l'ouest, fig. 221 . 

Pour que l'on puisse voir la lumière zodiacale à l'heure que nous 
avons indiquée, c'est-à-dire le soir, lorsque le crépuscule a cessé, 
il mut qu'à celte heure l'écliptique fasse un grand angle avec l'ho- 
rizon ; sans quoi , ainsi que nous l'avons déjà dit, cette lumière se 
perdrait dans les vapeurs de l'horizon. Il est donc nécessaire qu'à 
ce moment l'écliptique se trouve à peu près placée comme le 
inunlre la fig. 220 ; c'est-à-dire que l'équinoxe du printemps A soit 
alors peu éloigné de l'horizon, du côté do l'ouest. Mais le soleil, à 
ce moment mûme, est aussi il une faible distance de l'horizon, du ' 
côté de l'ouest; et, par conséquent, le soleil doit être en un point 
de l'écliptique voisin do l'éqllinoxo du printemps. C'est donc vers 
le 21 mars que les circonstances sonl fa\ érables à l'observation de 
la lumière zodiacale. C'est, en effet, dans les mois do mars et 
d'avril que, ce phénomène s'observe en Europe. 

La lumière zodiacale s'observe également le matin, à l'orient, et 
avant l'aurore; mais c'est à une autre époque de l'année. L'éclip- 
tique devant encore, à ce moment, se trouvera peu près dans 
la position qu'indique la fig. 220, l'équinoxe d'automne C doit être 
voisin de l'horizon, du côté do l'orient: mais le soleil se trouve 
alors dans la même région du ciel : donc il doit être peu éloigné de 
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l'équinoxe d'automne. Aussi est-ce vers le mois do septembre que 
peut se faire cetlo observation du matin. 

MOUVEMENT DE LA TERRE AUTOUR DU SOLBIL. 

§157. Le mouvement ilii soleil n'est qu'une apparence 
due à ee que la terre se ment autour de cet astre. — Après 
avoir étudié le mouvement diurne du ciel, et avoir reconnu que ce 
mouvement n'est autre chose qu'une rotation uniforme do l'on- 
semble des étoiles autour de l'axe du monde, nous nous sommes 
demandé si cette rotai ion était bien réelle (§74). L'examen de la 
question nous a fait voir que le mouvement diurne de la sphère 
céleste n'ost qu'une apparence dite à la rotation de la terre sur elle- 
même. Maintenant que nous avons fait un pas do plus , que nous 
nous sommes rendu compte du mouvement du soleil, tel que nous 
le voyons do la terre, nous pouvons nous demander également si 
ce mouvement est bien réel : ne sorait-il pas possible qu'il no fût 
aussi qu'une pure apparence due à un antre mouvement , dont ia 
terre serait animée on même temps qu'elle tourne autour do son 
axe? On sait, en effet, que, quand un corps se meut dans l'espace, 
son mouvement se compose de deux parties, dont l'une est le mou- 
vement de son centre de gravité, et l'autre est une rotation autour 
de ce point. Une- pierre lancée dans une direction quelconque 
fournit un exemple sensible de l'existence simultanée de ces deux 
mouvements; si on la suit de l'œil pendant qu'elle parcourt sa 
trajectoire parabolique, on la voit en même temps tourner sur elle- 
même, plus ou moins rapidement, suivant qu'elle a été lancée do 
(elle ou telle manière La lerre étant un corps isolé de toutes parts 
!§ 55), et pouvant, par conséquent, être en mouvement d'une ma- 
nièro quelconque dans l'espace, on conçoit qu'outre son mouvement 
rie rotation sur elle-même , elle puisse posséder un mouvement de 
translation en verlu duquel son centre occupe successivement dif- 
férentes positions. Voyons donc -i ce serowl mouvement de la terre 
ne serait pas l'unique cause du déplacement ilu soleil lel que nous 
l'observons chaque année. 

Pour simplifier, nous continuerons à faire abstraction de la rota- 
lion de la terre sur elle-même, de manière à réduire le mouvement 
annuel apparent du soleil à ce qu'il serait, si la sphère céleste n'étail 
pas animée de son mouvement diurne. "Oatis ce cas , les étoiles 
étant immobiles, nous verrions le soleil se projeter successivement 
au milieu de diverses constellations, en restant toujours dans le 
plan do l'écliplique, et se mouvant dans ce plan, conformément aux 
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292 MOUVEMENT DE LA TF.Mtv; AUTOUR RU SOLEIL, 
lois que nous avons fait connaître précédemment (g I i"). Lorsque 
nous aurons examiné la question à ce point de vue, il nous sera fa- 
cile devoir comment ie résuhat auquel nous serons parvenus peut 
se combiner avec les notions di-jà acquises sur la rolalionde la terre. 

§ 158. Il est aisé de comprendre que le mouvement annuel du 
solei! autour de la terre peut s'expliquer très facilement en regar- 
dant cet astre comme immobile, et In lerrc comme se mouvant au- 
tour do lui. Pour prendre une comparaison dans les objets qui nous 
sont familiers , supposons qu'un arbre soit isole au milieu d'une 
vaste plaine, et que cette plaine soit bordée par une foret dans tout 
son contour. Si nous sommes placés dans la plaine, à pou de dis- 
lance de l'arbre, nous le verrons dans la direction de certains ar- 
bres de la foret environnante : en changeant île position, do manière 
à tourner autour de l'arbre central, nous le verrons successivement 
se projeter sur les divers arbres qui garnissent le contour de la 
plaine. Si nous no savions pas que nous nous déplaçons , et que 
l'arbre que nous observons est fi\é au sol , nous serions naturelle- 
ment portés à croire que c'est l'arbre qui tourno autour de nous; 
puisqu'il nous paraiL successivement dans la direction des divers 
peints du contour de (a plaine. Or, la même chose peut tout aussi 
bien arriver si l'arbre central est remplacé par lo soleil, et les arbres 
do la forât environnante par les éloiles. lin admettant que le soleil 
soit immobile dans l'espace, et que la lerro se meuve auteur de 
lui , nous , qui sommes placés sur la terre , nous verrons le soleil 
successivement dans la direction de diverses constellations; n'ayant 
pas conscience de notre propre mouvement, nous croirons que le 
soleil se meut autour de nous. Ainsi, il est tout aussi simple de 
regarder le mouvement du soleil comme n'étant qu'une apparence 
due à ce que la terre se meut autour de lui , que de regarder ce 
mouvement comme existant réellement. 

Il résulte des observations que , en regardant la terre comme 
immobile, le soleil décrit dans le plan do l ecliptique une ellipse 
dont la terre occupe un des foyers Pour que les apparences soient 



décrire au soleil C'est ce qu'on reconnaîtra sans peine à l'aide de 
la pi}. 222. Soit SS'S"S*" l'ellipse que nous voyons décrire au 
soleil autour de la terre T. Si nous faisons faire un demi-tour à 
cette ellipse , dans son plan , autour du point X , milieu de ST, le 
point T viendra en S, le point S en T, et l'ellipse SS'S"S"' prendra 



terre autour du soleil, 
plan une ellipse dont lt 
ellipse ait précisément h 



i's l'hypothèse du mouvement de la 
it qu'elle décrive également dans ce 
il occupe un dos foyers, et que cette 
ues dimensions que celle que l'on voit. 
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la position TT'T'T'". Celle seconde ellipse TT'T"T"' est précisé- 
ment la ligne courbe que la lorre T (toil décrire autour du soleil S , 



supposé immobile, pour que les apparences soient les mémos. En 
effet, lorsque nous voyons le soloil aller de S en S', la direction 
suivant laquelle nous l'apercevons passe de TSà TS'; or, si le soloil 
ne se déplace pas, et que la terre, au contraire, marche rie T en T', 
en décrivant un arc TT précisément égal ii SS', la direction sui- 
vant laquelle nous verrons le soloil aura changé exactement de l;i 
même manièro : car la ligne T'S est évidemment parallèle à TS'. 
De plus, la distance du soleil à la terre devient égide àTS', lorsque 
le soleil va de S en S'; mais si c'est la terre qui change do position, 
et qui va de T en T', le soleil restant en S , ta distance entre ces 
deux corps devient T'S, qui est évidemment égale à TS'. Ainsi, 
au lieu de supposer que le soleil parcourt successivement les arcs 
d'ellipse SS', S'S'', S"S'", et que la terro reste immobile en T, on 
peut admettre que la terro décrit dans les mémos temps les arcs 
TT', T'T", T"T'", respectivement égaux aux précédents, et que 
le soleil ne se déplace pas : la direction suivant laquelle on verra 
le soleil , et la distance de cet astre à la terre , changeront exacte- 
ment do la même manière dans l'un et l'autre cas. 

Le mouvement que i'on doit attribuer à la terre, sur l'ellipse 
TT'T'T"., étant exactement le même que celui du soleil sur l'el- 
lipse SS'S"S"', on en conclut que, s'il est vrai que ce soit la terre 
qui se meuve autour du soleil, non-soulement elle décrit aulour de 
cet aslre une ellipse dont il occupe un des foyers, mais encore elle 
décrit cette ellipse conformément à la loi des aires (§ t 47). 

§ 1 59. Lo mouvement du soleil, tel que nous l'observons, pou- 
vant s'expliquer avec la même facilité, soit qu'on regarde la terri- 
comme immobile el lo soleil comme se mouvant autour d'elle, soit 
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qu'au contraire on regarde la terro comme se mouvant autour (in 
soleil , voyous quels sont les motifs que nous pouvons avoir île nous 
arrêter à l'une ou à l'autre do ces doux idées. 

Nous avens vu que le diamètre du soleil est 1 1 2 fois plus grand 
que celui de la terre (ij 130). Le rapport des dimensions des deux 
corps est d'ailleurs rendu très sensible par la figure 20 l (page 277). 
On voit tout de suite par là que, si l'un de ces deux corps se ment 
autour de l'autre, il y a une très grande probabilité pour que ce seil 
la terre plutôt que le soleil. On aurait peine à concevoir qu'il en 
fût autrement La grandeur énorme du soleil , relativement à, la 
terre, porte naturellement à admettre que c'est la terre qui se meut 
autour du soleil , et qui donne liou ainsi aux apparences dont nous 
nous sommes occupés précédemment. 

Cette considération des grandeurs relatives du soleil et de la 
terre est loin d'être la seule raison que l'on puisse faire valoir en 
faveur du mouvement de la terre ; il on existe plusieurs autres que 
nous ne sommes pas eu mesure de développer en ce moment, et sur 
lesquelles nous reviendrons ultérieurement, chaque fois que l'oc- 
casion s'en présentera. Nous nous contenterons seulement d'en 
faire ici une é numération succincte. 

Lorsque nous aurons étudié les apparences que présentent les 
mouvements des planètes, nous verrons que ces apparences s'ex- 
pliquent beaucoup plus simplement dans l'hypothèse du mouve- 
ment de la terre autour du soleil, que dans l'hypothèse de son im- 
mobilité. 

Quand on admet que la terre se meut autour du soleil, elle se 
trouve ainsi rangée parmi les planètes :'on reconnaît alors que son 
mouvement satisfait exactement aux lois qui régissent les mouve- 
ments des diverses planètes autour du soleil. On trouve donc là 
une preuve frappante de l'exactitude des idées qui consistent à 
regarder. la terre comme une planète circulant autour du soleil, do 
même que toutes les autres. 

L'observation allenlivo dos étui le? a l'ait découvrir un phénomène 
connu sous le nom d'aberrulion, qui s'explique tout naturellement 
dans l'hypothèse où la terre est en mouvement autour du soleil i 
tandis qu'il serait tout à fait inexplicable si la torre était immobile. 

Enfin l'admirable théorie de la gravitation universelle, dont 
l'exactitude a été vérifiée dans dos circonstances si nombreuses et 
si variées, repose essentiellement sur cette idée, que le soleil est le 
corps principal de notre système planétaire, et que les diverses 
planètes, y compris la terre, sont en mouvement autour de cet 
astre central. 
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I.K MOUVEMENT lil) SOtEIt S'EST QC'tTNB APPARENCE. 295 
Ces raisons sont plus que suffisantes pour nous faire admettre lo 
mouvement de la lerre connue une vérité incontestable. Aussi n'est 
ce que nous ferons désormais. 11 nous arrivera bien encore quel- 
quefois do parler du mouvement annuel du soleil , de mémo que, 
après avoir reconnu l'existence do la rotation de la terre sur elle- 
même, nous parlons encore dti mouvement diurne de la sphère 
céleste : mais on devra toujours se rappeler qu'il ne s'agit que du 
mouvement apparent, c'est-à-dire du mouvement tel que nous le 
voyons. 

La terre, en décrivant son orbite elliptique autour du soleil 
(S li>S), s'éloigne et s'approche alternativement do cet astre, lîn T, 
liij. 222, ollo on est plus près que dans toule autre position ; ce 
point T, qui est le sommet de l'ellipse le plus voisin du foyer S, 
se nomme le périhélie de la terre. Le sommet opposé de l'ellipse 
se nomme son aphélie. On voit quo ces mots ont dos étymologios et 
dos significations entièrement analogue- ii n'JJi.'s des mois périgée 
et apogée, qui se rapportent au mouvement d'un astro autour lin 
la terre. 

§ 460. La lerre so mouvant dans l'espace, en même temps 
qu'elle tourne sur elle-même, l'axe autour duquel s'effectue son 
mouvement de rotation se déplace nécessairement. Mais comme cet 
axe, et le plan de l'équateur céleste qui lui est perpendiculaire, 
conservent constamment la même position par rapport aux étoiles, 
pendant tout le cours d'une année , on doit en conclure que leurs 
directions ne changent pas ; c'est-à-dire que l'axe de rotation do 
la terre se meut parallèlement à lui-même, pendant que son centre 
décrit son orbito elliptique autour du soleil. 

Si nous nous plaçons, par la pensée, au centre même de la 
terre , ce point sera on même temps le centre de la sphère céleste. 
De ce lieu d'observation, nous verrons le soleil décrire exactement 
le grand cercle de l'écliptique, sur la sphère réleste (§1 19). L'inter- 
section du plan de ce grand cercle avec le plan de l'équateur 
céleste, est ce quo nous nommons la lignsdes équinoxes. Le pre- 
mier de ces deux plans n'est autre choso que lo plan de l'ellipse- 
suivant laquelle le centre de la terre se meut autour du soleil ; 
quant au pian de l'équateur céleste, il so déplace on restant paral- 
lèle à lui-même : la ligne des équinoxes se déplace donc également, 
mais en conservant constamment la même direction. 

Il est aisé de se rendre compte des positions que la terre prend 
successivement autour du soleil dans l'espace d'une année, et de 
comprendre comment se produisent les différences des saisons. La 
lerre étant dans une position quelconque T, fiil- 223 , son axe de 
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rolalion PQ est dirigé do manière à Taire un angle de 2 i" 28' avec 
la perpendiculaire TK au 
plan rie l'écliplique. Le 
plan de Sun ■ ■ l : 
roo pe le plan de I éclipti- 
qne suivant une ligne 
droite TA , qui est la li- 
gne des ëquinoxes. Pen 
dont tpie te centre T de 
la lerre parcourt la courbe 
TTT'T'", qui est in 
\uo obliquement, son axe 
PQ prend succcpsivomem 
les positions P'(J'. P"Q", 
P"'(j"', en restant pa- 
rallèle à lui-même ; et la 
ligne des équinoxes TA se 
transporte en même temps 
en T'A', T"A", T"'A"', 
ij s sans changer do direction. 
3^1 A un instant donné, le 
soloil éclaire ot échauffe 
s la moitié de la surface de 
la terre qui est tournée 
de son côté : el le mouve- 
ment de rotation de la 
terre sur el le-même amène 
chaque jour la presque 
totalité de la surface du 
globe à participer à celte 
inlluence bienfaisante 
Mais, en raison de l'obli- 
quité de l'axe PQ , l'un 
des deux pôles est tourné 
du côté du soleil, tandis 
que l'autre tsl tourné du 
côté opposé; il en résulte 
que les régions qui a vois i- 
!3 - nent ces doux pôles res- 
tent constamment l'une 
dans la partie éclairée par 
le soleil, l'autre dans la partie non éclairée. Le mouvement de irans- 
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laiion de la terre autour du soleil fait que ces circonstance!) ne se 
produisent pa3 toujours de la même manière; les deux pôles se 
trouvent, chacun à son tour, dans la position convenable pour re- 
cevoir les rayons du soleil. Lorsque la ligne dos équiuoxes TA prend 
la position T'A', qui passe par le centre du soleil S, on est à l'équi- 
noxe du printemps. La lerre ayant dépassé celte position pour 
aller en T", le pèle boréal P" est tourné vers le soleil. Ce pôle re- 
çoit les rayons solaires , jusqu'il ce que la terre vienne en T'", oii 
la ligne des équinoxes T"'A"' est de nouveau dirigée vers le so- 
leil S ; dans celte nouvelle position, on est a l'équinoxe d'automne. 
La terre continuant a se mouvoir, le pôle boréal cesse d'élrc éclairé, 
et le pôle austral l'est à son tour, jusqu'à ce que la terre revienne 
en T', c'est-à-djro jusqu'au commencement du printemps suivant. 
On comprend très bien par là comment In portion de l'hémisphère 
boréal de la terre , qui reste éclairée pendant toulo la durée d'un 
jour, augmente constamment d'étendue depuis l'équinoxe du prin- 
temps jusqu'au solstice d'élë , et diminue ensuite progressivement 
du solstice d'été a l'équinoxe d'automne; et do même comment des 
circonstances dialogues se produisent depuis l'équinoxed'automne 
jusqu'à l'équinoxe du printemps, dans la région qui «voisine le pôle 
austral de ia terre, 

ij ( fil . Précesslon dea équinoxes. - — Nous venons de dire 
que , pendant que la terre se meut autour du soleil , son axe de 
rotation se déplace en restant toujours parallèle à lui-même. Il 
n'en est pas rigoureusement ainsi. L'axe de relation do la terre 
conserve bien très sensiblement la mémo direction dans l'espace , 
pendanl tout le cours d'une mémo année: mais, si l'on compare 
les positions qu'il a occupées à deux époques éloignées l'une de 
l'autre d'un certain nombre d'années, on reconnaît que sa direc- 
tion a changé d'une manière notable. 

Ou se fora une idée très nette de _ 

ce changement progressif dans la B V" t c « 

direction de la ligne des pôles de ^ __■ -7 

la terre, en comparant le mouve- 
ment de rotation du glèbe au mouve- 
ment d'une toupie, jig. ïii. Sou- 
vent on voit l'axe do ligure AB de 
la (oupie prendre une position obli- 
que par rapport à la verticale qui 

ie sol : mais alors, pondant que la 
toupie tourne, autour de cet axe, il se ment lui-même en tournant 
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auloitr de la verticale, tout cri conservant la môme obliquité, 
l'axe de la toupie décrit ainsi un cône BAB', dont l'axe est la ver- 
ticale AC. 

La rotation de la lerre autour do son centre s'effectue dans des 
conditions entièrement analogues : pendant qu'elle tourne autour 
do sa ligne des pôles, cette ligne , inclinée de 23" 28' sur la per- 
pendiculaire au plan de L'éf lifiLkjiie, décrit un cône autour de cette 
perpendiculaire , ut prend ainsi successivement des directions dif- 
férentes dans l'espace. Si à ce mouvement de rotation, plus com- 
plexe que nous nu l'avions indiqué tout d'abord , nous joignons le 
mouvement du centre de la Lerre autour du soleil, nous aurons 
une idée complète du mouvement de la terre dans l'espace. 

Le. mouveraenj de révolution de la ligne des pôles TP, fiy. 225, 



autour do la perpendiculaire TK au plan do l'éclipliquo , est extrê- 
mement lent; en sorte qu'au bout d'une année, celle ligne TP oc- 
cupe une position Tp très voisine do celle qu'elle occupait au com- 
mencement de cette année, C'est ce qui fail que , pondant lout le 
cours de l'année, on peut regarder l'axe de rotation do la terre 
comme restant parallèle à lui-même. Mais le changement de direc- 
tion de cet axe, bien que 1res petit, n'en existe pas moins, et se 
produit d'une manière continuelle. Le plan do l'équateur céleste, 
mené par le centre de la terre , perpendiculairement à la ligne des 
pôles TP, change dune aussi pou il peu de direction : et par consé- 
quent la ligne des équinoxes TA, intersection de ce plan avec le 
plan del'ccliplique, tourne lentement aulourdu contre T delà terre, 
on restant dans ce dernier plan. Dans l'espace d'une année, la 
ligne des pôles passant île la direrlion TP à la direction Tp, la 




Digitizod t>y Google 



l'HÈŒSSIOS DES ËIJUJNOXES. 
ligne des équinoxes, qui ctai! d'abord dirige suivant TA, viendra 
prendre la direction Ta. Au bout d'une seconde année, la ligne des 
pôles ayant pris la position T;i', la ligne des équinoxes sera dirigée 
suivant Ta', et ainsi de suite. 

Ce changement progressif de direction de la ligne des équinoxes 
a une influence sur les époques auxquelles commencent les diverses 
saisons de chaque année. Le printemps commence lorsque celte 
ligne est dans la position T'A', passant par le soleil S. Si elle res- 
tait toujours parallèle à elle-même , le printemps de l'année sui- 
vante ne commencerai! que lorsque la lerre. ayant fait tout le tour 
de l'écliptique, viendrait de nouveau se placer en T'. Mais if n'en 
est pas ainsi. D'après le sens dans lequel la ligne des équinoxes 
tourne dans le plan de l'écliptique , si le printemps a commencé à 
une certaine époque, lorsque la terre était en T', il commencera 
l'année suivante lorsqu'elle sera en V, . de telle manière que !a nou- 
velle direction T'A! ue la ligne des équinoxes passe encore par le 
soleil S; un an plus lard, le printemps commencera lorsque la terre 
sera en T^ , et ainsi de suite. L'époque à laquelle arrive l'équinoxe 
du printemps préchle donc, chaque année, d'une certaine quantité, 
celle à laquelle il serait arrivé, si l'axe de la terre n'éprouvait pas 
le changement continuel de direction dont nous nous occupons: 
c'est pour cela que le mouvement de révolution do cet axe, autour 
de la perpendiculaire au plan de l'écliptique, est désigne sous le 

§ )62. Voyons comment ce cliiinzomnit pmjm^sif de direction 
de la ligne des pôles, et par suite de la ligne des équinoxes, peut 
influer sur les mouvements apparents que nous avons étudiés; cl 
comment, par conséquent, le phénomène de la précession des équi- 
noxes a pu élre découvert, par l'observation de ces mouvements 
apparenls. 

La première notion que nous avons acquise sur les mouvements 
des astres, est celle do la rotation diurne de la sphère céleste au- 
tour rie la ligne des pôles. C'est sur la connaissance do ce mouve- 
ment que nous nous sommes basés, pour faire choix , dans îe ciel, 
de certaines lignes auxquelles nous avons ensuite rapporté les 
positions de divers astres. Parmi ces lignes, l'équateur céleste esL 
celle qui joue le principal rôle. Mais aussitôt que nous avons re- 
connu que le mouvement diurne des astres était une pure appa- 
rence, due à ce que la terre tourne autour d'un axe mené par son 
centre, nous avons éUi en mesure de voir que cet équaleur céleste 
n'avait pas d'existence réelle dans le ciel, on dehors de la terre. Si 
la terre venait à être anéantie, ou bien si elle cessait de tourner 



astro était en repos ou en mouvement. 

Ces considérations nous amènent tout naturellement à ne plus 
attribuer à l'équateur céleste ce caractère île fixité que nous lui 
avions suppose d'abord. La position de ce grand cercle de la spliùro 
célesle étant déterminée par la direction de l'axe de rotation de la 
terre , un changement dans la direction de cet axe doit en amener 
un correspondant pour l'équateur. En sorte que , l'universalité des 
étoiles étant regardée comme cc'iislittianl à proprement parler la 
partie fixe do la sphère céleste, le grand cercle do l'équateur doit 
se déplacer progressivement sur celle sphère. lin vertu de ce dé- 
placement , l'équateur doit couper i'écliplique successivement en 
différents points, c'est-à-dire que les équinoxes doivent se mouvoir 
lo long do I'écliplique. Ainsi EE, pg, 226, étant la position do 
l'équateur sur la sphère céleste à 
une certaine époque, eL ABCD 
celle de I'écliplique, que le centre 
du soleil semble parcourir dans 
lo sens de la (lèche , l'équateur 
doit venir successivement se pla- 
cer en E'E', E"E"...; de telle 
manière que 1 equinoxe du prin- 
temps , en allant de A en. A', 
puis do A F en A", et ainsi de suite, 
marche en sons contraire du sens 
dans lequel lo soleil parcourt 
I'écliplique. Ou voit, en effet, 
qu'avec un pareil déplacement de l'équateur, et par suite des 
équinoxes, le soleil, parlant de l'équinoxe du printemps A, y re- 
viendra un peu avanl d'avoir Tait tout le tour de I'écliplique, ainsi 
que nous l'avons annoncé (§161). 

En vertu de ce mouvement de l'cqnaleur sur la sphère céleste , 
les étoiles, tout en restant immobiles, changent do position par 
rapport à lui ; l'ascension droite et la déclinaison de chacune d élies 
doivent donc varier constamment: et ces variations, que l'on peut 
constater en comparant les ascensions droites et les déclinaisons 
observées à des époques éloignées les unes des autres, peuvent 
servir à la détermination du mouvement de l'équateur. 

Mais les choses se simplifient, lorsque, au lieu de comparer les 
diverses valeurs que prennent à différentes époques l'ascension 
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droite et la déclinaison d'une même étoile, on compare les valeurs 
correspondantes de sa longitude et de sa latitude [g 1 i l). Le dé- 
placement de l'équateur sur la sphère céleste ne change pas la po- 
sition de l'étoile c, jig. 226,jiar rapport à l'écliptique; la latitude eb 
de l'étoile doit donc rester constamment la même ; et la longitude \b 
ne doit varier qu'en raison du mouvement rie l'équinoxe A, que 
l'équateur entraîne avec lui en sons contraire du mouvement appa- 
rent du soleil sur l'écliptique. Ainsi le mouvement de l'équateur 
sur la splièro doit être rendu manifeste par l'accroissement conti- 
nuel qu'éprouvent les longitudes rie- liillercutc? rioilcs, accroisse- 
ment qui doit ôtre le même pour toutes. 

C'est en conslalaut celle augmentation progressive des longi- 
tudes des étoiles, qu'Hipparque découvrit la précesslon des équi- 
noxes. Le long espace de temps qui s'est érouié depuis l'époque 
des observations faites par ce grand astronome nous permet rie 
mettre le phénomène encore plus en évidence qu'il n'avait pu le 
faire. Ainsi il avait trouve, en l'an 128 avant J.-C, que la longi- 
lude de l'épi de la Vierge élait de 174° ; d'un autre coté, d'après 
des observations faites par Maskelyne, la longitude rie celte étoile, 
en 1802, élait de 201" 4' 41" : l'excès du dernier nombre sur le 
premier, excès qui surpasse 27", est entièrement du au déplace- 
ment de l'équinoxe du printemps sur l'écliptique, pendant le long 
espace de temps, de HKiO années, qui sépare les observations 
d'Hipparque et de Maskelyne. 

L'exemple qui vient d'être cité peut servir à déterminer la quan- 
tité dont l'équinoxe du printemps s'est déplacé en moyenne , cha- 
que année, pendant le temps auquel il se rapporte. Mais on peut 
aussi trouver la grandeur rie ce déplacement annuel de l'équinoxe, 
en comparant les résultais d'observations failes, à quelques an- 
nées de distance, avec les moyens précis que i on possède actuel- 
lement: on trouve ainsi que l'équinoxe parcourt chaque année sur 
l'écliptique un arc de i>0",2. 11 faudrait, d'après cela, qu'il s'écou- 
lât environ 26,000 ans, pour que l'équinoxe fit le lour entier de 
l'écliptique, s'il conservait loujours la vitesse avec laquelle il se 
meut maintenant. 

Comme on a souvent, on aslronomie, à considérer des mouve- 
ments qui so font sur la sphère céleste, soit suivant l'écliptique, 
soit suivant des lignes qui ne s'en écartent pas beaucoup, on a 
adopté des expressions spéciales pour désigner le sens de ces mou- 
vements. Tout mouvement qui s'effectue dans le sens dans lequel 
le soleil parcourt l'écliptique prend le nom de mouvement direct; 
tout mouvement qui a lieu dans le sens contraire est un mouve- 
M 
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meni rétrograde. Il est aisé do voir, d'après ce qui précède, que 
le mouvement de l'équinoxe du printemps e-t r<*t cofirade ; on donne 
quelquefois à ce mouvement le nom de rétrogradation des équinoxes. 

§ 1 (i3. S'il est vrai quo la ligne fies pôles de la terro décrive 
un cône de révolution autour de la perpendiculaire au plan de 
l'écliplique comme axe (g 161), l'angle compris entre le plan de 
léciiptique et le plan de l'équateur, c'est-à-dire l'angle que l'on 
désigne habituellement sous le nom d'obliquité de l'écliplique, 
doit conserver constamment la mémo valeur de 23" 28'. C'est co 
qui arrive en effet à peu prés, et nous ne ferons pas attention tout 
d'abord aux variations qu'épreuve cet angle, variations sur les- 
quelles nous reviendrons dans on instant. 

Le mouvement conique de l'axe de la lurre autour de la perpen- 
iliculaire au plan de l'écliplique étant supposé se continuer indéfi- 
niment, avec les caractères qu'il présente à l'époque actuelle, il 
devra en résulter des modifications considérable* dans les positions 
des étoiles relativement à l'équateur cl aux pôles de la sphère cé- 
leste. Le pôle P se déplace suivant le pelit cercle PPT", dont 
tous les poinls sont éloignés de 23" 28' du pôle K de l'écliplique : 
il va donc successivement prendre différentes positions dans les 
constellations quo ce petit cercle traverse. 

L'étoile polaire, qui lire son nom de la position qu'elle occupe 
tout près du pôle boréal, n'a pas toujours été dans ces conditions. 
Le pôle boréal s'en rapproche constamment depuis un temps très 
long. Il en est maintenant à une distance d'environ un degré et 
tien», et celle dislance diminuera encore jusque vers l'année 2 I 20, 
où elle ne sera plus que d'environ un demi-degré. A partir de là, 
le polo boréal s'éloignera de cette étoile ; et dans 13,000 ans, il 
en sera il une distance d'environ 47 degrés. Bien longtemps avant 
cette époque, l'étoile cessera d'être dans les conditions qui lui ont 
fait donner le nom d'étoile polaire. 

En vertu du mouvement de précession, le pôle boréal se rappro- 
che constamment de l'étoile VVégn, dont il est éloigné actuellement 

une distance d'environ !> degrés; et cette étoile, par son vif 
éclat, remplacera avec avantage l'étoile polaire actuelle. 

On trouve un effet remarquable de la précessiou des équinoxes, 
dans les positions qu'occupent les signes de lëcliplique ;§ 1 29) par 
rapport aux constellations d'où ils tirent leurs noms. A l'époque 
il ilipparqnc, les signes de l'écliplique étaient donnés par les oon- 
des constellations au milieu desquelles ils se trouvaient placés. La 
rétrogradai ion des équinoxes a depuis constamment déplacé les 
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signes parmi ces constellations : car, l'écliptique étant toujours di- 
visée on 12 parties égaies, le mouvement rétrograrto de 1 oquinoxe 
du printemps, qui est un des points du division, détermine néces- 
sairement un mouvement analogue pour les uutros points. Il en est 
résulté que les signes rte l'écliptique, tout on conservant les mènios 
nom?, sont sortis peu à peu des constellations au milieu desquelles 
ils se trouvaient d'abord , pour venir se placer dans les constella- 
tions voisines. Nous avons vu (§ 163) que, depuis llipparque jus- 
qu'à l'époque actuelle, l'équino\e du printemps a rétrogradé de plus 
de 37" , c'est-à-dire d'une quantité qui ne diffère pas beaucoup de 
la grandeur de chacun des signes ; et. par conséquent, chaque si- 
gne occupe maintenant sur l'écliptique à peu près la place qu'occu- 
pait le signe précédent du temps d'Hipparque. On s'en aperçoil 
facilement on jetant les yeux sur la planche 11 (page 17!i). Si l'on 
suit, de droite à gauche , la ligne sinueuse qoi représente le déve- 
loppement de l'éoliptique, en partant du point oii cette ligne coupe 
l'équaleur, vers la droite de la carte, on rencontro successivement 
les constellations des Poissons, du Itélier, du Taureau, dos Gé- 
meaux, etc. ; c'est-à-dire que lo signe du Bélier est dans la con- 
stellation des Poissons, celui du Taureau dans la constellation du 
Bélier, et ainsi de suite. 

S 16 4. Diminution séculaire de roMlqalté de l'écllpll- 
qoe. — Dans co qui précède, nou3 avons regardé l'obliquité de 
l'écliptique comme restant toujours la même, puisque nous avons 
dit que l'axe do la terre décrit un cône do révolution autour de la 
perpendiculaire au plan de l'écliptique ; ce qui revient à dire quo 
la première ligne se déplace en faisant, toujours le même angle avec 
la seconde. Il n'en est cependant pas rigoureusement ainsi, comme 
on le reconnaît en comparant entre elles les valeurs de l'obliquité do 
l'écliptique trouvées à diverses Époques éloignées les unes des au- 
tres. C'est ce que ie tableau suivant mettra complètement en évi- 
dence. 
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On voit que l'obliquilé a constamment diminué, depuis l'époque 
des plus anciennes observations que l'on connaisse. Mais celte di- 
minulion est excessivement faible , relativement au mouvement du 
procession que nous avons étudié dans les paragraphes qui précè- 
dent ; en sorte que, pendant un temps assez long, on peut en faire 
abstraction, et regarder par conséquent le déplacement de l'axe de 
la terre comme s' effectuant sur la surface d'un cfine do révolution 
autour do la perpendiculaire au plan de l'écliptique. 

On se demande miHnv'Iemeiii. à quoi tient cette diminution lenle 
de l'obliquité de l'écliptique. Doit-on l'attribuer à ce que l'axe de 
la terre, lout en tournant autour de l'axe de l'écliptique, se rappro- 
che peu à peu de ce dernier axe '? Ou bien doit-on la regarder 
comme provenant de ce que l'axe de l'écliptique se déplace lui- 
même d'une petite quantité, pendant que l'axe de la terre tourne 
autour de lui ? Le plan île l'écliptique peut tout aussi bien changer 
de direction dans l'espace que le plan de l'équateur; en effet on 
comprend qu'il peut très bien arriver que le centre de la terre, eu 
se mouvant autour du soleil, ne reste pas toujours exactement 
dans un mémo plan. L'observation seule doit décider la question. 

L'écliptique a élé supposée invariable dans le ciel jusqu'à Ty- 
cho-Brahé. Mais cet astronome , ayant remarqué que les latitudes 
des étoiles situées vers les solstices avaient varie d'au moins un 
tiers de degré, depuis les premières observations do l'école 
d'Alexandrie, en a conclu que l'édipiique se déplaçait lentement 
dans l'espacé. L'examen attentif des variations éprouvées par les 
latitudes des diverses étoiles a fait voir que le mouvement de 
lécliplique ne diffère pas beaucoup de celui que ce grand cercle 
prendrait-, s'il tournait autour de la ligne des équinoxes, comme 
autour d'une charnière, pour se rabattre sur le plan de l'éqna- 
leur. 

Ainsi l'angle que l'équateur fait avec l'écliptique ne varierait 
pas, si l'écliptique conservait une position fixe dans l'espace : 
l équalour ne ferait que tourner autour de l'axe de l'écliptique, de 
manière que la ligue des pôles décrive un cône do révolution au- 
tour de cet axe. Mais l'écliptique changeant insensiblement de di - 
reclion dans l'espace, il en résulte que le mouvement rétrograde 
des équinoxes est accompagné d'une diminution lenle de l'obliquité 
de l'écliptique. 

D'après les observai ions modernes, ceLle diminution de l'obliquité 
est actuellement do 48" par siècle, ou de 0",48 par année. Sui- 
vant Delambre, la valeur do l'obliquité en 1 800 était de 23°2*'»7"; 
on en conclura sans peine la valeur do cet angle pour une autre 
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époque. Ainsi on 1830 elle était de 23» 27' 33" ; en 1900 elle se 
réduiraà23°37'9". 

C'est l'obliquité de l'édiptique qui a servi de base à la division 
de la surface de la terre en cinq zones (§ 134). Le changement 
continuel de la valeur de celle obliquité entraîne un dép lacement 
correspondant des tropiques et des cercles polaires, dont les pre- 
miers se rapprochent constamment de l'équateur. tandis que les 
derniers se rétrécissent en se rapprochant des pôles. Mais le chan- 
gement d 'étendue qui en résulte, pour !a zone torride et pour les 
zones glaciales, est tellement faible, qu'on peut regarder ces zones 
comme restant les mêmes pendant un temps très long. 

§ 4 65. Déplacement lent du périhélie de la terre. — 
En même temps que'le plan de l'orbite décrite par la terre autour 
du soleil change peu à peu de direction dans l'espace, l'ellipse qu'elle 
parcourt tourne lentement dans ce plan, de manière que son grand 
axe prend. successivement diitérentes directions. Il est aisé de voir 
comment ce mouvement a pu être constaté par les observations. 

Le mouvement de la terre autour du soleil occasionne, comme 
nous l'avons vu, le mouvement apparent du soleil aulour de la 
terre. Dans ce mouvement apparent , le soleil semble décrire une 
ellipse précisément égale à celle quo la terre décrit autour de lui ; 
et les directions des grands axes de ces deux ellipses sont exacte- 
ment les mêmes (§ 158). 11 en résulte nécessairement quo, si le 
grand axe de l'orbite elliptique de la torre change de direction- dans 
son plan , il doit on être do même du grand axe de l'ellipse quo le 
soleil semble décrire aulour de la terre. Or la position du grand 
axe de cette dernière ellipse est indiquée par la valeur do la longi- 
tude du périgée solaire . 11 suffit donc de comparer les valeurs de 
celle longitude, obtenues à deux époques éloignées l'une de l'outre, 
pour reconnaître si , dans l'intervalle , le périgée est resté immo- 
bile, ou a changé de position. 

Ftamsleed a trouvé, en 1 690, que la longitude du périgée solaire 
était de 277 0 35'31"; en 1775, cotle longitude était do 279"3'17", 
d'après Delambre. Elle a dune varié, dans l'intervalle, de 1° 27'i6", 
ou 5266": coqui fait Cl", 9 par année. Si cet accroissement annuel 
de la longitude du périgée solaire était seulement égal à 50",2, 
quantité dont rétrograde l'équinoxe du printemps chaque année, 
on en conclurait que le périgée a conservé la même place parmi lus 
étoiles ; l'accroissement de sa longitude devrait être attribué uni- 
quement an mouvement de l'équinoxe, de même que l'accroisse- 
. ment qu'éprouvent continuellement les longitudes des étoiles {§ 162). 
Mais la longitude du périgée augmente chaque année de 1 1 ''il ftaf 
SB. 
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plus que les longitudes tics étoiles : cela ne peut tenir qu'il ce que 
le périgée sa déplace sur l'érliplique, do 1l",7 par an, et d'un 
mouvement direct. Pendant que la ligne ries équinoxes TA,/»/. 227, 




rétrograde pour prendre la position TA', lu grand axe TM tourne de 
manière à venir se diriger suivant TM' ; en sorte que la longitude 
du périgée .M, comptée à partir de lo ligne des éqninoMïs, et dans 
le sens de la flèche, s'acerotlde la somme (les angles ATA', MTM'. 

C'est la position du grand a\e. de l'ellipse solaire, par rapport 
aux lignes des éqninoxes et des solstices, qui détermine les diffé- 
rences 'le durée des saisons (§ I il). Le mouvement de ce grand 
axe par rapport aux équinoxes et aux solstices, mouvement qui ré- 
sulte de la combinaison du déplacement propre du grand axe avec 
la rétrograda lien des éqiiinoves, doit dunr amener des changements 
dans les durées relatives des saisons. Kn remontant dans la suite 
des siècles , on trouve des époques auxquelles les durées des siii- 

présentent à l'époque actuelle. Ainsi , en l'an I "î'-iÙ de 1ère chré- 
tienne, le grand axe TM coïncidait avec la ligne des solstices Tl). 
et le périgée avait la mémo longitude que le solstice d'hiver; à 
celle époque la durée du printemps était égale à celle de l'été . et 
la durée rie l'automne égale ii celle de l'hiver. En remontant plus 
loin/et attribuant toujours la même vitesse an mouvement du pé- 
rigée solaire par rapport à l'équinoxe du printemps, un arrive à ce . 
résultat remarquable, que le périgée coïncidait avec l'équinoxe' 
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d'automne (',, vers l'un iOOO av. J.-C.., époque » laquelle Ifi plu- 
part des cliroiiologistrs fixent la création du monde : alors les dn- 
niiis réunies du printemps et de l'été formaient une somme égale 
ii celle dos durées de l'automne et de l'hiver. 

S itlfi. Aberration. — !.a Lerre ne peut pas se mouvoir autour 
du soleil, on décrivant l'orbite elliptique dont nous avons parlé, 
sans qu'il en résulte pour nous un déplacement apparent des étoiles 
les unes par rapport aux autres. Si I on considère, par exemple, 
deux étoiles situées dans une région du ciel dont la terre s'éloigne 
à une certaine époque de l'année, il est clair que la distance angu- 
laire de ces deux étoiles doit aller en diminuant ; lorsque ensuite 
la (erre su rapproche do cette région du ciel , la distance des deux 
étoiles doit augmenter. Mais cet effet est nécessairement d'autanl 
moins sensible , que la distance qui sépare la terre des étoiles est 
plus grande, par rapport aux dimensions de l'orbite terrestre. ¥m 
sorte que , s'il arrivait que la dislance à laquelle nous nous trou- 
vons (les étoiles fût comme infiniment grande , relativement à la 
distance du soleil il la terre, le mouvement apparent îles étoiles 
dont nous parlons deviendrait tout à fait insensible : les dimen- 
sions de l'orbite de la terre, malgré la grandeur que nous leur con- 
naissons, seraient comme nulles à coté de l'énorme distance des 
étoiles , et les choses se passeraient do la même manière que si la 
terre était immobile. 

Depuis que les astronomes, adoptant les idées soutenues par 
Copernic, regardaient le mouvement do la terre autour du soleil 
comme une vérité incontestable, rien dans les observations n'avait 
encore indiqué l'existence du mouvement apparent des étoiles, qui 
en est la conséquence nécessaire, lorsque Bindley ( I ) entreprit une 
série de recherches, dans le but île combler cette lacune de la 
science. Les observations qu'il lit, avec un degré do précision qu'on 
n'avait pas encore atteint jusque-là, n'eurent pas, sous ce rapport, 
le succès qu'il en attendait : il ne parvint pas plus que ses devan- 
ciers à mettre en évidence cet effet du mouvement do la terre, dont 
la découverte aurait eu le double avantage, de fournir une preuve 
de plus de la réalité do ce mouvement, et do faire connaître la dis- 
tance qui nous sépare de certaines étoiles. Mais il en fut ample- 
ment dédommagé par la découverte de deux phénomènes d'une 
grande importance, savoir : l'aberration, et la natation de l'axe do 
la lerre. Avant de faire connaître en quoi consistent ces deux phé- 

<1) cm<te *stn lenngiiiis, né en 1(103, nmri en ITIis. Il lui nmnmt ™ 17:11 
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uomènes, entrons dans quelques détails relativemenl au mouve- 
ment que liradley cherchait et qu'il n'a pas trouvé. 

S * 67 . Si-un observateur était placé au centre même du soleil, 
pour observer une étoile, l'immobiliié du soleil Ferait qu'il aperce- 
vrait l'étoile toujours dans une même direction. Mais si , au lieu ' 
d'occuper celle position invariable, il se trouve sur ta terre, qui 
l'emporte avec elle dans son mouvement annuel autour du soleil, 
les choses doivont se passer tout autrement. La direction suivant 
laquelle il voit l'étoile, à un instant quelconque, n'est pas la même 
que celle suivant laquelle il la verrait, s'il était au centre du soleil ; 
et l'angle compris entre ces deux directions change de grandeur 
et de position avec le temps : 1 étoile doit donc sembler se mouvoir 
dans le ciel, en raison du déplacement qu'éprouve l'observateur. 

Supposons qu'à une époque quelconque, la terre soit en T, fig . 2» s, 




sur son orbite TT'T"T"', et que l'étoile observée soit en E ; celte 
étoile est vue dans la direction TE. Au bout de quelque temps, la 
terre s'étant transportée en T , l'étoile parait dans une direction T'K, 
autre que celle Tli suivant laquelle on la voyait d'abord. Pour nous 
rendre compte du changement progressif do cette direction sui- 
vant laquelle on voit l'étoile E, il mesure que la terro se déplace, 
cherchons comment l'étoile elle-même devrait se déplacer, pour 
qu'un observateur, immobile au centre du soleil, la vît successive- 
ment de la même manière qu'on la voit de la terre. 

Lorsque ia lerre est en T, l'étoile parait suivant la direction TE ; 
si l'on mène la ligne S ■ égale et parallèle à. TE, en sorle que la li- 
gne lit- soit aussi égale nt parallèle à TS, c'est en <■ que devrait être 
l'étoile, peur que l'observateur, placé au centre S du soleil, la vît 
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exactement île même qu'on la voit de la terre. De même , lorsque 
la terre est en T', en menant Es' égale et parallèle ii T'S, on trou- 
vera la position e', que devrait avoir l'étoile, pour ôlro vuedu point S 
comme on la voit du point T'. lin opérant ainsi pour 1rs diverses 
positions de la terre sur son orbite TT'T"T'", on verra que les 
directions suivant lesquelles on aperçoit successivement l'étoile li 
sont exactement les mêmes que si l'on restait immobile au centre S 
du soleil , et que l'étoile parcourût la courbe ee'e"e", qui est évi- 
demment égale à l'orbite XT"f"T"' de la terre, et placée dans un 
plan parallèle an plan de cette orbite. 

Ainsi , en vertu du mouvement annuel do la terre autour du so- 
leil, chaque étoile doit sembler décrire annuellement, dans un plan 
parallèle au plan de l'éclipliqne, une courbe enVV", fig. 2Ï0 . 
que l'on peut-regar- 
der sans grande er- 
reur comme se con- 
tondant avec un 
cercle ; ou plutôt , 
comme nous rappor- 
tons tout à la surface 
de la spbèro céleste, 
l'étoile doit sembler 
se mouvoir sur celle 
sphère , en- parcou- 
rant la courbe m;mq, 
suivant laquelle elle 
l'oupu la surface du 
r-one OreVc '". Vu la_ 
grande distance île' 
i'éioilc à la terre, l.i 
portion de la surface 
do la sphère céleste 
qui se trouve a Via- Fi», aao. 

térieurde ce cône est 

extrêmement petite, et peut être regardée comme une surface 
plane ; on sorte que la courbe mpnq est une ellipse qui a sou grand 
axe nui parallèle à l'écliptique, et son petit axe pq dirigé perpendi- 
culairement à ce grand cercle. Le rapport de jic; à «m varie d'ail- 
leurs , suivant que l'axe du cône est plus ou moins oblique sur le 
plan de sa base, ou, ce qui revient au même, sur le plan de l'éclip- 
tique ; en sorte que, pour une étoile qui serait située au pôle même 
de l'éclipliqne, pq serait égal à mit, et l'ellipse deviendrait un 
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cercle ; et si ion considère des étoiles a\ aut dus laliludos de jilns 
i)n plus faibles , on trouve que les ellipses qu'elles doivent décrire 
sont do plus en plus aplaties, de manière à se réduire à do simples 
lignes droites, pour les étoiles qui se trouvent précisément sur 
l'écliptique. Quant aux dimensions apparentes de celle ellipse, que 
chaque étoile semble décrire on vertu du mouvement de la terre 
autour du soleil , elles sont d'autant plus petites que l'étoile est 
plus éloignée de nous, puisque l'ellipse résulte do l'interseelion 
de la sphère avec un cône dont la base est toujours égale à l'or- 
bite de la terre, quelle que soit !a distance à laquelle se trouve 
l'étoile qui occupe le centre de cette base. 

Afin de bien comprendre les résultats obtenus par Bradley, il est 
nécessaire que nous puissions encore savoir quelle position une 
étoile doit occuper à une époque quelconque , sui l'ellipse hijhk/- 
qu'elle semble décrire annuellement on vertu du déplacement de 
la terre. Nous y parviendrons facilement de la manière suivante : 
si nous nous reportons à la nous verrons quo, à l'époque 

où la terre est en T, l'étoile semble être au point e de son orbite 
Apparente ce'c'V". Mais, à cette époque, le soleil est vu de la 
(erre suivant la ligne TS, de mémo direction et de mémo sens que 
la ligne Ee. Donc, pour avoir la position que l'étoile semble oc- 
cuper, à une époque quelconque, sur l'ellipse mpnq, fuj. 229 , il 
Tau t voir où le soleil se trouve, à cette époque, sur l'écliptique AI1CD, 
ot tracer, dans lo cercle ee'e"e"', un rayon parallèle au rayon do 
l'écliptique qui passe par cette position du soleil ; en joignant en- 
suite l'extrémité du rayon ainsi obtenu, dans le cercle ee'o'V", au 
centre 0 do la sphère céleste, on a une ligne qui perre la sphère 
un point de l'ellipse mpiiq, où l'étoile semble diluée. Traçons le 
cercle do latitude KS correspondant à la position moyenne de 
l'étoile, et supposons que lo soleil soit au pied S de ce corclo de 
latitude, ce qui revient à dire quo la longitude du soleil est égale 
il celle de I étoile ; nous trouverons la placo correspondante <le 
l'étoile sur l'ellipse mpaq , en menant Le parallèle a OS, puis cher- 
chant le point où la ligne Oe rencontre la surface de la sphère. 
Mais la ligne Er, étant parallèle a OS, se trouve située tout entière 
dans le plan du corclo de latitude KS . donc h ligne 0«-, contenue 
également dans ce pian , perce la sphère au point p, extrémité du 
petit axe i>q , la plus voisine do l'éi liptiquo. On verra du n ème 
que, lorsque le soleil aura dépassé le pied S du cercle de latitude 
de l'étoile, et s'en sera éloigné de 9l> degrés, l'étoile semblera 
située dans l'espace, à l'extrémité <■' du rayon Ee' perpendiculaire 
à Ei*: en sorte que celle étoile, ramenée par la pensée sur la sur- 
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face de la sphère céleste , paraîtra en », à l'une des extrémités du 
grand axe (lu l'ellipse Jjipitg. 

Il sera facile d'examiner ainsi (|uelles sont les places qiio l'étoile 
doit sembler occuper successivement sur l'ellipse wjjw/, aux di- 
verses époques d'une année. K» ne nous arrêtant qu'aux quatre 
principales positions que l'étoile prendra chaque année sur celle 
ellipse, nous pouvons dire qu'elle sera en p à l'époque où le soleil 
aura la même longitude qu'elle ; puisqu'on la verra successive- 
ment en n, on g, eL en m, lorsque la longitude du soleil surpassera 
la sienne do 9() degrés, de 180 degrés, et de 270 degrés. 

Ji 168. Pour arriver à reconnailro l'existence de ce mouvomenl 
annuel apparent de chaque éloile, qui ost une conséquence néces- 
saire du mouvement de la terre- autour du soleil, Bradley observa 
les distances zénithales de certaines éludes, à leur passage au mé- 
ridien. Il se servit, pour cela, d'un secteur zénithal de 7'", 32 de 
rayon (2i pieds anglais). Cet instrument , que nous n'avons pas 
décrit spécialement , n'est autre chose que le cercle mural (§ 8ii; 
dont un aurait supprime une grande partie du limbe gradué, pour 
le réduire u la forme d'un secteur circulaire : le nom de secteur 
zénithal lui vient de ce qu'il sert exclusivement à observer les astres 
qui passent dans le voisinage du zénith. Bradley lit ainsi ses ob- 
servations très près du zénith, afin de se mettre à l'abri des erreurs 
qui auraient pu résulter des réfractions atmosphériques, s'il avait, 
observé des aslres situés à dos hauteurs au-dessus de l'horizon 
notablement différentes de 90 degrés. 

Ilradley ayant commencé ses observations en I T'ili, et les ayant 
continuées avec assiduité, ne l arda pas à reconnaître que les étoiles 
dont il s'occupait éprouvaient de pelils déplacement annuels: 
niais ces déplacements étaient loin do se l'aire conformément à ce 
que nous avons- dit, il n'y a qu'un instant {$.Ui7). 11 trouva, par 
exemple, que l'étoile -/ de la constellation du Dragon (voyez plan- 
che [, page 173) était, en mars 1726, de 20" plus au sud qu'en 
décembre 1 723 ; que, du mois de mars au mois de septembre sui- 
vant, elle avait marché de 39" vers le nord; et qu'enfin, en dé- 
cembre 1726, elle était revenue au point où ollc se trouvait une 
année auparavant, Si le déplacement de celte étoile eût été une 
simple apparence due au mouvement de translation do la terre 
autour du soleil, c'est au mois de décembre qu'elle aurait dû 
être le plus au sud , et ao mois do juin qu'elle aurait du être le 
plus au nord : aux mois do mars et de septembre , elle se serait 
trouvée dans une position intermédiaire entre ces deux positions 
extrêmes. En ellél, l'ascension droite de l'étoile élailt d'à pou prés 
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270 degrés (planche I), cL lo pôle de I ccliptique étant entre elle et l<; 
]iôleboréal del'équateur, on voit que le pied de son cercle de latitude 
coïncide à peu près avec le solstice d'hiver. C'est donc au mois de 
décembre , lorsque le soleil se trouve dans le voisinage de ce sol- 
stice, que leloile devrait être an sommet j> de l'ellipse mpm/, fiy. 229 
;§ 167); et, d'après la position particulière de l'étoile dont il 
s'agit , ce sommet j> esl. le point de l'ellipse qui est le plus éloigne 
du pôle nord. De même , on vorrait que c'est au mois de juin , à • 
I époquo du solstice d'été, que l'étoile devrait se trouver au point 7; 
e'est-à-diro qu'à celte époque, elle devrait être plus près du pôle 
nord qu'à toute autre époque do l'année. Les variations successives 
de la distance de l'étoile y du Dragon au pôle nord, telles que 
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Quoique la vitesse de la lumière soit excessivement grande , 
puisqu'elle parcourt, par seconde, environ 77 000 lieues de i kilo- 
mètres , cette vitesse no peut pas être regardée comme inliniinent 
grande, relativement à la vitesse que possède la terre dans son 
mouvement autour du soleil Kn etl'et , si l'on regarde l'orbite de la 
lerro comme un cercle do 38 millions de lieues rie rayon, et qu'on 
suppose que la terre se meut uniformément sur ce cercle, dont ello 
Tait le tour en 305 jours et un quart, on trouve facilement qu'elle 
parcourt un peu plus de 7 lieues et demie |7',6) par seconde; lu 
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vilcàiu de la lumière est donc seulement environ 1 0 000 fois plus 
grande que celle de la terre. 

La vitesse que possède on observa le or, emporté par la terre dans 
son mouvement autour do soleil, doit faire qu'il n'attribue pas aussi 
exactement la même direction aux rayons de lumière venant d'une 
étoile, que s'il était complètement en repos. Pour le faire compren- 
dre facilement, concevons que l'observateur vise l'éloilo au moyen 
d'une lunette munie d'un réticule. Au moment où la terre est en '!', 
fiy. 230, l'étoile étant dans la direction TE, l'ase optiquo de la 
lunette ne doit pas être di- 
rigé suivant cette ligne TE, 
pour que l'observateur 
poisse voir l'image de l'é- 
toile se cacher derrière la 
croisée des fils du réticule : 
ii faut que la 1 miellé ait 
une certaine position ohii- 




rjuu TA, ou T'A', telle que la croisée des fils, placée en T, parcoure 
la distance T'T, on vertu du mouvement de la terre , pendant que 
la lumière parcourt la distaoce A'T : on voit, en effet, que la lu- 
mière qui traverse lo contre optique de l'objectif A', lorsqoe la 
lunette occope la position T'A', arrive en T lorsque la lunette a 
pris la position TA, et peut, par conséquent, aboutir à la croisée 
des lils qui se trouve alors ao point T. 

L'observai cor, qui considère la direction de l'axe optique de sa 
lunette comme étant celle des rayons lumineux qui viennent de l'é- 
loile, commet donc une erreur; il croit l'étoile dans la direction Te, 
tandis qu'elle est dans la direction TE. C'est en cela que consiste 
l'aberration de la lumière D'ailleurs, celle erreur n'est pas inhé- 
rente à l'emploi d'une lunette à réticule: quel que soit le moyen 
dent on se servira pour lixer la direction suivant laquelle l'étoile 
parait, qu'on se serve d'alidades à pinnules, ou qu'on regarde sim- 
plement l'étoile sans se servir d'aucun instrument, le même raison- 
57 



Digitized by Google 



:tl'j MOUVEMENT 1)L L,\ TKIIHE AUTOUR DU SOLElr,. 
nement Fera voir que l'iril lui-mémo, pour apercevoir l'étoile, devra 
se diriger suivant lu ligne Te, suivant laquelle on devait précé- 
demment orienter l'axe optique de la lunette. 

Ainsi. la vitesse dont l'observateur est animé, en vertu du mnu- 
veinent de la terre, Tait que l'étoile semble être située dans lii 
direction Te, autre que la direction TE, dans laquelle elle se trouve 
réellement. Pour avoir la direction apparente Te, il est clair qu'il 
suffira de prendre sur TJi nue longueur quelconque TU : de mener 
par le point II, parallèlement a la direction T'T du mouvement de 
la terre, une ligne Hr dont le rapport ii l it soit égal au rapport 
de la vitesse de la terre il celle do la lumière ; et, enfin, de joindre 
le point T au point r, ainsi obtenu : le triangle ÏTlr sera semblable 
au triangle A'TT', et, par conséquent, la ligne Te sera parallèle 
ii T'A'. L'angle lil'f, compris entre la direction apparente et la 
direction réelle do l'étoile, et que l'on nomme angle d'aberration , 
aura diverses grandeurs, suivant que l'on considérora telle ou 
(elle étoile, et que la terre sera en tel ou tel point de son orbite. 
Mais cet angle no variera qu'en raison de la variation do l'angle rRT, 
Tonné par la direction du mouvement de la terre avec la direction 
réelle TE de l'étoile; car, la vitesse de la lumière étant la mémo 
pour toutes les étoiles, et celle de la terre pouvant être regardée 
comme constante pendant toute l'année, ce qui est bien suffisant 
pour la question qui nous occupe, on pourra prendre toujours les 
mémos longueurs TR, Hr, pour construire l'angle rTH. L'angle cT!; 
aura donc sa pins grande \alenr, lorsque Hr sera perpendiculaire 
a Tr, ou bien, ce qui est il peu près la mémo chose, en raison de 
la petitesse de l'angle cT, lorsque le mouvement do la terre sera 
dirigé perpendiculairement, ii la direction réelle TK de l'étoile: dans 
ce cas, l'angle d'aberralbn rTH est île 20",i5. 

S 170. Voyons maintenant comment la posilinuapparenle d'une 
étoile, à coté de sa position réelle, doit changer ans diunses époques 
d'une année, par suite du changement continue! de direction de la 
vitesse de la terre. Pour cela nous ferons encore ce que nous avons 
d"jiï fait pour étudier l'effet produit par le changement de position 
de la terre [g 1 6?) : nous chercherons comment l'étoile devrait se 
déplacer dans l'espace, pour qu'un observateur, immobile au centre 
du soleil, la vit successivement dans les différentes directions sui- 
vant lesquelles elle parait aux observateurs que la terre emporte 
dans son mouvement De plus, pour ne pas compliquer les choses, 
nous supposerons que la vitesse de la terre détermine seule un 
changement dans la direction suivant laquelle on aperçoit l'étoile, 
aux diverses époques d'une année; nous forons donc abstraction du 
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rliangemcnt do direction de l'éloile, provenant de ce que la terre 
se transporte successivement on différents peints de l'espace; c'esl- 
ù-dire que nous regarderons les dimensions de l'orbite terrestre 
comme nulles relativement à la distance à laquelle su trouve l'étoile, 
ot les lignes qui joignent cette étoile aux dill'crentes positions de la 
terre comme toutes parallèles il celle qui la jointau soleil. Lorsque 
lii terre est en T, /iy. 231, sa vitesse est dirigée suivant la tan- 
gente TA à son or- 
bite , c'est-à-dire 
suivant uuo ligne 
qui est à peu prés 
perpendiculaire au 
rayon TS, car l'or- 
bite de la terre no 
diiteropaslieaucnup 
d'un cercle dont le 
soleil S occupcraille 
centre Menons par 
le peint ri une ligue 
SE , dirigée vers 
l'étoile E que nous 
l iiiisidérons, ot par 
conséquent paral- 
lèle ù la ligne qui 
jondrait l'étoile à la 
lorre , d'après ce quo nous admettons; menons ensuite, par un 
point 11 de cette ligne SE , parallèlement à la .tangente TA , une 
ligne llr dont lu rapport à SR soit égal au rapport de la vitesse de 
la terre à la vitesse do la lumière : c'est parallèlement y Sr que 
léloile sera aperçue par un observateur placé sur la terre, en T, 
ainsi que cela résulte de ce que nous avons expliqué précédem- 
ment. L'étoile, au lieu d'être en E, devrait donc so trouver en e, à 
l'intersection de la ligne Si- prolongée avec la ligne Es parallèle 
à Ri-, pour quo l'observateur, immobile en S, la vit exactement de 
la même manière qu'il la voit étant sur la lerre T. Lorsque la terre 
est en T', l'observateur qui y est situé voit l'étoile parallèlement il 
une direction Sr' qu'on obtient par un moyen analogue; ot , pour 
que cet observateur, immobile an centre du soleil, la voie de la 
même manière, il faut admettre que l'étoile s'est transportée en r', 
à l'extrémité d'une ligne Ee 1 égale il Ee et parallèle à la tangente 
en T' à l'orbite do la lerre. 11 est aisé de voir, d'après cela, quo, si 
l'on mène par le point V. ries lignes IV. !•>", Ee'",.., toutes égales 
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il Ep, et respectivement parallèles nn\ tangentes à l'orbite terrestre 
en T, T", T'"..., l'étoile devra décrire la courbe e«VV" formée 
par les extrémités de ces lignes, pour qu'un observateur immobile 
au centre du soleil lu voie constamment dans la direction où il la 
verrait, s'i[ était sur la terro, et participait à son mouvement. 

La courbe eeW", que l'étoile doit ainsi paraître décrire an- 
nuellement, en vertu de l'influence de la vitesse de la terre, est 
évidemment un cercle dont le plan est parallèle au plan de l'éclip- 
tique. Le résultat auquel nous parvenons a donc une certaine ana- 
logie avec celui, que nous avons obtenu , lorsque nous cherchions 
le mouvement apparent de l'étoile produit par le changement de 
position de la terro dans l'espace : dans chacun des deux cas, l'étoile 
semhle décrire un cercle dont le plan est parallèle au plan de 
l'écliptique. Mais il y a, entre les deux résultats , des différences 
essentielles que nous allons si g né 1er. 

Lo cercle que l'étoile doit sembler décrire en vertu du ehange- 
ment de position de la terre dans l'espace a exactement les mémos 
dimensions que l'orbito de la terre, quelle que soit la distance à 
laquelle se trouve l'étoile; celui que l'étoile semble parcourir, eu 
vertu de l'influença de la vitesse de la terre sur la direction appa- 
rente des rayons de lumière qui en viennent, a, au contraire, des 
dimensions plus ou moins grandes, suivant que l'étoile est plus ou 
moins éloignée; le rayon Ee de ce cercle doit toujours correspondre 
à un même angle ESj, quelle que soit la distance ES de l'étoile 
au soleil. On reconnaît par là qne l'effet du changement de position 
de la terre dans l'espace doit èiro d'autant moins sensible, pour- 
une étoile on particulier, que celte étoile e<l plus éloignée : tandis 
que l'effet produit par l'aberration de la lumière doit être exacte- 
ment le même pour toutes les étoiles, malgré la grande inégalité 
qui doit exister dans les distances qui les séparent do nous. 

Une autre différence capitale, entre les deux effets que- nous 
comparons, consiste en ce que, à un instant quelconque, l'étoile ne 
doit pas occuper des positions analogues sur lus deux cercles qu'elle 
semble décrire. Dans le cas où l'on considère le cercle que l'étoik' 
parcourt en apparence, en raison du changement de position de la 
terre, on voit qu'elle doit se trouver, à chaque instant, à l'extrémité 
du rayon Es, parallèle à la ligoe TS qui joint la terre au soleil , 
fig. Ï28 (page 308): dans l'autre cas. l'influence de la vitesse de 
la terre, sur la direction que l'on attribue aux rayons de lumière 
venus de l'étoile, fait paraître -cette étoile à l'extrémité du rayon Ke, 
parallèle à la tangente à l'orbite terrestre en T, fig. 2:1 1, et par 
conséquent perpendiculaire nu rayon TS de cette orbite. En sorte 
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i compare les 



cl correspondantes 

de l'étoile sur ta cerc^o/elle *» "f"!» dé f^ TvS 
chacune de ces deux cause- dont nous Hmhons lus elM> on von 
qup sur le second cercle, elle o4 toujours en relard de 90 degrés, 
par rapport à la position qu'elle occupe en môme temps sur le 

P ™Rtan de plus facile maintenant que de voir comme une étoile 
doit Sembler se déplacer annuellement sur la sphère céleste, par 
suite de la viles* dont l'observateur est anime à chaque instant . 
Cette vitesse produit le même effet que si, l'observateur étant im- 
mobile, l'étoile parcourait chaque année un cercle tM e , ft. 232, 
parallèle au plan de 
l'écliplique ABC»; 
donc l'étoile doit pa- 
raître décrire s\ir la 

sphère céleste l'el- 
lipse mpnq , suivant 

laquelle la spbèro 

coupe le cûne Ore' 

e"e"'. Celle ellipse a 

uncore son grand axe 

nui parallèleàlcrlip- 

lique , et son petit 

axe pq dirigé suivant 

le cercle de latitude 

KS qui passe par 

son centre. Le rap- 
port du petit axe au 

grand varie exacte- 

menl de même que 

dans le cas do la pre- 

"avotsÏouvéèfM^), suivant la position que l'étoile orcupi 
sur la sphère, par rapport à l'écliplique ; ces deux aves sonne,, 
.'-aux , et l'ellipse deviendrait un cercle, pour 1 etoi le qui serai 
située au pôle môme de l'écliplique : plus la latitude de leto.le esl 
petile. plus l'ellipse s'aplatit; enfin pour une étoile «ln« . sur 
écliplique , l'ellipse so réduil à son grand axe. Quant a la grun- 
' deurapparente du grand axe de l'ellipse, el le est 1 a ">én- p 
toutes les étoiles. Ce grand axe correspond au double de la plux 
grande déviation que les rayons venus de l'étoile doivent éprouver 
en apparence, par suite de l'influence do la vitesse do la lerre : rai , 
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sans celle influence , l'i'-l.ol Jt; L vue constamment au contre de 
l'ellipse dont il s'agit : le grand axe de l'ellipse est donc, vu SOUS 
un angle 40",!'0. double île la valeur que nous avons assignée au 
plus grand angle formé par la direction apparente d'une étoile 
avec sa direction nielle (g KiO). 

Si l'on veut savoir quelle est, à chaque époque de l'année, la po- 
sition que l'étoile doit sembler occuper sur l'ellipse mijji»/, il suflil 
do se rappeler eo que nous avons dit il n'y a qu'un instant : savoir 
que, sur lo cercle eeV'e'", fiy. 232, quelle sembla décrire dans 
l'espace , pur suite de l'influence île la \ îfesse de la terre , elle est 
toujours en retard de 00 degrés, pur rapport à la position où elle se 
trouve sur le cercle analogue qu'elle doit sembler décrire en vertu 
du déplacement de la terre. Quand on aura trouvé le point du cercle 
mVV" OÙ l'étoile semble placée à mu; époque quelconque, on 
n'aura qu'à joindre ce point au centre 0 de la sphère , pour avoir 
le point correspondant de l'ellipse mpnq. En opérant de ceLle ma- 
nière, on reconnaîtra que , lorsque le soleil est en S , c'est-à-dire 
au pied du cercle de latitude KS de l'étoile, celle-ci doit paraître 
placée au sommet m de l'ellipse mpnq ; et de même , que l'étoile 
.su trouvera en apparence aux points p. n , q , lorsque la longitude 
du soleil surpassera la sienne de Ou degrés, de 180 degrés, et de 
270 degrés. 

§ 171. Si l'on se reporte maintenant aux résultats des observa-, 
lions faites par liradley sur l'étoile y du Dragon, on verra qu'ils 
s'accordent complètement avec l'effet que doit produire l'influence 
de la vitesse do la terre sur la direction suivant laquelle on voit 
une étoile. Le pied du cercle de latitude de y du Dragon coïnci- 
dant à peu près avec le solstice d'hiver, cette étoile devait être au 
point m de son ellipse apparente mpnq , lors des observations faites 
en décembre 1728 ; elle devait <Hrc en p au mois do mars 172(1 , 
en «au mois de juin de la mémo année, en q au mois de septembre, 
et de nouveau en m an mois de décembre. Les observations mon- 
trèrent en effet que, de décembre I 72'i à mars 1720, l'étoile avait 
marché de 20" vers le sud; que. du mois de mars 172C au mois 
do septembre suivant, elle avait marché de 39" en sens contraire, 
'c'est-à-dire vers le nord : et qu'enfin, en décembre I72G, elle se 
retrouvait au mémo lieu qu'en décembre 1725. 

Tous les mouvements analogues, trouvés par Bradley dans les 
diverses étoiles qu'il avait observées, s'accordent, aussi bien que 
celui que nous avons pris pour exemple, avec les conséquences 
de la théorie que nous venons d'exposer, relativement à la déviation 
que la vitesse de la terre fait éprouver en apparence aux rayons 
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lumineux venant d'une étoile. Cet accord ayant été constaté par 
llradtoy, il regarda les mouvements annuels , qu'il avait reconnus 
((ans les diverses étoiles soumises à ses observations, comme étant 
réellement dus à celle déviation apparente (ios rayons lumineux , 
produite par la combinaison de la vitesse do la terre avec celle île 
la lumière. 

Le phénomène de l'aberration, ainsi découvert par Bradloy, et 
confirme par toutes les observations faites depuis sa découverte , 
doit être regardé comme étant d'une extrême importance eu as- 
tronomie. En effet, outre qu'il a servi à constater l'exactitude des 
idées émises par Roeinor sur ia transmission successive do la lu- 
mière, il a fourni une preuve directe de la réalité du mouvement de 
la terre autour du soleil. Si la terre était en repos, les mouvements 
annuels des étoiles, observés par Hradley, seraient tout à fait inex- 
plicables ; tandis que leur explication est toute naturelle, dés qu'on 
admet que le mouvement du soleil n'est qu'une apparence due à 
ce que la terre so meut autour do cet astro. 

Dans ce qui précède, nous n'avons parlé que du mouvement de 
translation fie la terre autour du soleil, et nous n'avons rien dit du 
mouvement de rotation de la terre sur elle-même. 'La vitesse dont 
est animé un observateur, placé sur la terre, ost cependant le ré- 
sultat de l'existence simultanée île ces deux mouvements; on peut 
la regarder comme étant la résultante de deux vitesses composantes, 
dont l'une est la vitesse due au mouvement de translation de la 
terre, et l'autre est la vitesse due à son mouvement de rotation 
sur elle-même. Mais celle seconde vitesse composante est extrê- 
mement petite par rapport à la première; à 1 equateur do la terre, 
où elle est plus grande que partout ailleurs, elle n'est que les 0,01 u 
de la vitesse avec laquello le centre de la terre so meut autour du 
soleil. On peut donc ne pas tenir compte de la vitesse composante 
due à la rotation do la terre , et regarder la vitesse dont l'observa- 
teur est animé comme étant simplement la vitesse du centre de la 
terre ; la modification que la vitesse duo à la rotation de la terre 
apporte au phénomène de l'aberration est trop faible pour qu'il y 
ait lieu de s'en préoccuper. 

§ -172. Nutadon de l'axe de la terre. — - Après avoir décou- 
vert l'aberration, Bradley ne s'en tint pas là. Il continua à observer 
les distances zénithales des étoiles qui passaient dans le voisinage 
de sou zénith, et bientôt il reconnut que I aberration ne pouvait pas 
rendre complètement eomple des déplacements qu'elles éprouvaient 
dans le ciel, lût faisant la part de l'aberration , c'est- à -dire eu ra- 
menant chaque éloile dans la position où il aurait du la voir, si la 
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direction dos rayons lumineux qui on venaient n'avait pas éli 1 
modifiée par l'influence de la vitesse do la terre, il trouva que lus 
diverses étoiles soumises à ses observations changeaient encore peu 
à peu de position dans le ciel; mais ce changement de position 
n'était pas annuel, comme celui que rlevail produira le déplacement 
de la terre dans son mouvement autour du soleil. C'est ainsi, par 
exemple, (ju'il vit l'étoile y Au Dragon s'avancer constamment vers 
le pôle boréal, depuis l'année 1 7.37 jusqu'à l'année 1736; et à parlir 
do cette dernière époque, l'étoile commença à se mouvoir en sens 
contraire, c'est-à-dire à s'éloigner ilu pôle boréal. Les autres éloiles 
qu'il observait également lui donnèrent des résultats analogues. 

ltradley pensa que ces changements lents, dans la position des 
étoiles par rapport au pôlo, changements qui concordaient Ions 
ensemble, devaient lenir à ce que l'axe de la terre éprouvait une 
oscillation de part et d'autre de sa position moyenne, ou, suivant 
l'expression consacrée depuis, une wititiion. Un pareil mouvement 
de l'axe de la terre devait, en effet, tantôt rapprocher, tantôt éloi- 
gner le pôle de certaines étoiles ; et , par conséquent , ces étoiles 
(levaient sembler elles-mêmes se rapprocher et s'éloigner alterna- 
tivement du pôle. La demi-oscillation que Bradley avait observée , 
de 1727 à 1736, s 'étant effectuée dans l'espace de 9 ans, il supposa 
que la notation de l'axo do la terre était réglée sur le mouvement 
des nœuds de In lune, mouvement que nous ferons connaître plus 
lard, et qui s'effectue complètement on un pou plus de 18 ans. Il 
communiqua ses idées à l'astronome français Lemonnier, et lo pria 
d'observer en même temps quo lui la secondo moitié de la période 
de la nutation qu'il avait découverte. Ce que Bradley avait prédit 
arriva ; et. en 1745, Lemonnier et lui ne conservèrent plus aucun 
doute sur la réalité do la nutation qu'il avait soupçonnée. 

La théorie de la gravitation universelle venant en aide à l'obser- 
vation , a Tait connaître la cause et les lois do la nutation de l'axo 
de la terre. Voici on quoi consiste co mouvement Nous avons dit 
(g 161] que l'axe do la terre TP, /îy. 2ï5 (page 298;, ne reste pas 
toujours parallèle à lui-même, et qu'il se déplace lentement, eu 
décrivant un cône fie révolution autour de la perpendiculaire TK au 
plan de t'éclip tique ; c'est ce qui constitue la précession des équi- 
noxes. Mais les choses ne se passent pas tout à fait ainsi. L'axe de 
la terre TP, fig. 233, se meut sur la surface d'un petit cônoii base 
elliptique Tmnm'n'; et, en même temps, ce petit cône sedéplaco, 
île manière que son axe TO décrive un cône de révolution autour 
île la perpendiculaire TK au plan de l'éciiptique. C'est dans In 
mouvement du petit cône TflinmV, autour de In )ipna TK , que 
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consiste la préression îles équiuuxe* : el le nuuiveineiil 'le l'axe de 
ta terre , sur la surface cic ce potiL cône, n'est autre chose que lu 
notation de cet axe. On voit, en effet, qu'en venu de ce dernier 
mouvement., lo pôle boréal de lu sphère céleste se rapproche M 
s'éloigne alternativement des étoiles qui l'environnent. 

I,a grand axe mm' do l'ellipse , qui sert de base au cônn de nu- 
talion , est dirigé dans le plan qui passe par son axe TO et par la 
perpendiculaire TK au plan do l'éclip tique ; son amplitude est 
de 19", 3. Le petit axe de l'ellipse est de li",4. On comprend, 
d'après cela , que les dimensions de lu courbe ihhhiV ont été con- 
sidérablement exagérées sur la /ùj. 23.1, puisque l'angle KTO 
est de 23"28', tandis que 
l'angle mTW n'est que de 
■)9",3.Le pôle P fait le tour 
de celte el li psed ans l'espace 
d'environ 18 ans f ( ; il re- 
vient en m chaque fois que 
le nœud ascendant do la 
lune se trouve a l'équinoxe 
du printemps (voyez plus 
loin, au chapitre do lu Ia xk). 
Pour savoir, à une époque 
quelconque, quelle est lu 
position du polo sur l'el- 
lipse, il faut imaginer un 
cercle décrit sur le grand T 

et supposer qu'un point Z parcourt, unilbriiiéini'iit <*e cercle . ilnns 
le sens do la fléchi), do [minière ;t revenir toujours eu m uu\ époques 
auxquelles lo polo P doit s'y trouver: à un instant quelconque, le 
pôle P est toujours situé au point de rencontre de l'ellipse mipihi'h' 
avec une perpendiculaire à son grand a\e menée par la position 
qu'occupe le point Z à cet instant. 

Il est aisé de voir que, par suite do lu nu talion de l'axe do la 
terre , le pôle boréal do la sphère céleslo s'approche et s'éloigne 
alternativement du pôle de l'écliptique; l'obliquité do IVctiplique 
éprouve donc un changement de grandeur périodique : cotte obli- 
quité s'écarlo do sa valeur moyenne . tantôt en moins , laniùt en 
plus, d'une quantité qui va jusqu'à 9",fi,'i. De même l'équinoxe du 
printemps n'a pas, à chaque instant, la position qu'il aurait sur 
l'écliptique, si le pôle P était au point 0, au lieu d'être en un des 
|wiinls de la petite ellipse dont 0 est le centre ; cet éqninoxe est . 




.122 MOUVEMENT DE LA TERRE AUTOUR DU SOLEIL 
tantôt en avance, tantôt en retard sur la place qu'il occuperait en 
vertu do la procession seule : il oscille de part el d'autre (le celte 
position moyenne, et est animé eu conséquence d'une vitesse va- 
riable dans son mouvement rétrograde sur l'éeliplique. 

§ 173. Parallaxe annuelle des étollea. — -Malgré tous les 
soins que Brariley mit à faire ses observations , il ne put parvenir 
à reconnaître l'existence du mouvement annuel des étoiles qui fai- 
sait l'objet principal de se* recherches ; c'est-à-dire du déplacement 
que les étoiles doivent éprouver en apparence dans le rie!, par 
suite du changement de position de la terre au\ diverses époques 
d'une année (§ 1 67). Lorsque nous avons voulu nous rendre compte, 
de la déviation apparente des rayons venus d'une étoile, produite 
par l'influence de la vitesse de translation de la terre, nous avons 
admis que l'étoile était tellement, éloignée, que les lignes qui la joi— ■ 
gnent aux dili'érenles pusitionsde la terre pouvaient être regardées 
comme parallèles outre elles (S i 70} ; et c'est ainsi que nous avons 
reconnu qu'en vertu de l'aberration seule, chaque étoile devait 
sembler décrire annuellement une certaine ellipse sur la sphèrn 
i élesto. Si la distance do I "étoile à la terre n'était pas aussi grande 
que nous l'avons supposé, et que par conséquent les lignes qui la 
joignent aux différentes positions que prend la terre, dans son 
mouvement autour du soleil, fussent, notablement obliques les mica 
par rapport aux autres, le mouvement apparent do l'étoile serait 
plus complexe : il résulterait de la coexistence de ces deux effets . 
dont l'un est du à l'influence- delà vitesse île la terre sur la direction 
des rayons lumineux , et l'autre est du au déplacement de la terre 
dans l'espace. Mais ces deux effets ont entre eux une différence 
essentielle que nous avons signalée. Celui qui est dû à la vitesse 
de la terre est indépendant de la distance à laquelle se truuvo 
l'étoile. Le grand axe de l'ellipse que chaque étoile semble décrire, 
en vertu do l'aberration, est le même pour toutes les étoiles. Au 
contraire, l'effet produit par le déplacement de la terre dans l'es- 
pace dépond entièrement de, la distance qui sépare l'étoile de la 
terre ; le grand axe de l'ellipse que l'étoile semble décrire suc la 
sphère, par suite do ce déplacement de la tsrro , est d'autant plus 
polit que l'étoile est plus éloignée. On comprend donc que In 
cooxistenco do ces deux effets donnera heu à des résultats très di- 
vers, suivant qu'il s'agira d'une étoile plus ou moins éloignée de 
la torro : tandis que I ellipse d'aberration conservera les mêmes 
dimensions, l'ellipse due au déplacement do la terre sera plus on 
moins grande, et aura par conséquent une influence plus on moins 
marquée sur le mnuveinënl apparent total de l'étoile. 
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Uradlcy n'ayant, rien trouvé autre chose, dans le mouvement 
apparent annuel des éluiles qu'il a i>liser\ ées , que ro qui résultait 
directement tin phénomène do l'aberration , on doit en conclure 

ment de la terre était lr(i;i faible peur qu'il ait pu s'en apercevoir. 
Il n'était pas possible de liivi' île la In cun^i'-i |lll»ium; que la terre ne 
se mouvait pas autour du soleil , car la découverte (le l'aberralion 
avail fourni une preuve positive de la réalité de ce mouvement ; 
tout ce qu'on pouvait, dire, c'est que les étoiles observées par 
Ilradley étaient tellemenL éloignées , que les dimensions de l'orbite 
de la terre étaient comme nulles, relativement à la distance qui la 
séparait, de ces étoiles. De ce que Hradley n'avait, pas trouvé co 
qu'il chère 11 ai t , ce n'était pas une raison pour que d'autres ne le 
humassent pas. en observant d'autres étoiles. 

g 17 4. On comprend tout l'intérêt que devait inspirer aux astro- 
nomes la découverte, et surtout la mesure de ce mouvement annuel 
des étoiles dû au déplacement de la terre, quand on pense que, de 
la connaissance de ce mouvement, on peut déduire immédiatement 
celle des distances de ces astres à la terre L'angle SET, ji<j. i'ii, 
caaipris entre les lignes qui 
joignent une étoile li au so- 

nutre chose que l'angle sous 
lequel, étant placé sur l'é- 
toile, on verrait le rayon ST 
lie l'nrbile terrestre. Si nous 
l'aisons abstraction, comme , 
nous l'avons déjà fait, du ( 
i ]i:i:i renient de grandeur de 
ce rayon ST avec la position 
de la terre suc son orbite , 
nous pouvons dire que la plus grande valeur" de I angle S1ÏT cor- 
respond an cas ou l'angle STK est droit: cette plus grande valeur 
de l'angle S KTest ce qu'en nomme la piu-nllurciiniiiwlk: de l'étoile R. 
Ainsi, la parallaxe annuelle d'une étoile, c'est l'angle sous lequel , 
étant placé sur l'étoile, on verrait de Face le rayon de l'orbite de la 
terre. Si l'on so reporte à ce qui a été dit précédemment (g I 67), 
mi verra que la parallaxe annuelle est précisément la moitié de 
l'angle sous-tendu par le grand axe de l'ellipse que l'étoile doit 
sembler décrire annuellement en vertu du déplacement- de la terre 
autour du soleil. Il est clair, d'après cela, que, de la connaissance 
do ce mouvement annuc! , pour une élOile en particulier, on peut 
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déduire immédiatement celle de la parallaxe annuelle do celle 
(■toile, ot par suite eti conclure lu l'apport qui existe entre la dis- 
lance do l'étoile an soleil et le rayon de l'orbite de la terre. 

fendant longtemps les efforts dos astronomes furent infructueux 
pour déterminer la parallaxe annuelle des étoiles. Tout ce qu'on 
pouvait dire, d'après l'ensemble des observations entreprises pour 
y arriver, c'est que la parallaxe annuelle des étoiles observées no i 
dépassait pas I". Ce n'est qu'on 1838 que la science s'enrichit 
d'une première donnée positive sur ce sujet. Bessel, direclour de 
l' observatoire de Kœnigsberg, annonça à celte époque qu'il était 
parvenu il déterminer la parallaxe annuelle de l'une des étoiles de 
la constellation du Cygne, celle qui porte le n" 6 1 (voyez planche I, 
page 173). Nous allons voir en quoi consiste la marche qu'il a 
(•uivic. 

g l7->. Nous avons dit (g l<(7) qu'en verlu du déplacement de la 
terre dans l'espace, chaque étoile doit sembler décrire annuellement 
une certaine ellipse sur la sphère céleste; et nous avons observé 
ensuite que celle ellipse doit avoir des dimensions plos ou moins 
petite? . suivant que l'étoile est plus ou moins éloignée de la terre. 
Il en résulte que , si une étoile se trouve à une distance de nous 
notablement moins grande que les étoiles que nous apercevons dans 
son voisinage, son mouvement elliptique annuel sera plus étendu 
que celui de ces autres étoiles; elle devra donc nous paraître al- 
ternativement se rapprocher et s'éloigner d'elles. 

Il est è\[ reniement probable que les étoiles sont 1res diversement 
éloignées du soleil. Les recherches des astronomes ayant conduit à 
admettre que la parallaxe annuelle des éloiles les moins éloignées 
était au plus égale à 1", on doit en conclure que, pour la plupart 
des étoiles , cette parallaxe annuelle est tellement faible qu'elle est 
tout à fait insensible aux observations; c'est-à-dire que le déplace- 
ment de la terre, dans son mouvement autour du soleil, ne donne 
lieuàBucunchangementappréciabledansla position apparente do ces 
éloiles, qui par conséquent peuvent être regardées comme entiè- 
rement soustraites à cet effet du mouvement do la terre. S'il exisle 
dans une région du ciel une étoile assez rapprochée de nous pour 
que sa parallaxe annuelle ne soit pas insensible, et si, en même 
temps, les autres étoiles de la même région, étant situées beaucoup 
pins loin que la première, n'éprouvent aucun changement de posi- 
tion par suite du déplacement de la terre, il est clair que le mouve- 
ment annuel apparent de la première étoile pourra être déterminé 
en la comparant aux étoiles qui sont dans son \oisinage : ces der- 
nières étoiles sont autant de points de repère lixes, qui serviront à 
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constater et à mesurer lo changement de position de l'étoile dont 
la parallaxe n'est pas insensible. 

C'est sur ces idées que Besscl s'est basé pour reçue relier la pa- 
rallaxe annuelle de la 6 1' du Cygne. Le mouvement propre de 
celle étoile, mouvement dont nous parlerons plus tard, lui ayant 
fait supposer qu elle devait être une des étoiles les moins éloignées 
de la terre, il chercha à reconnaître si elle so déplaçait périodique- 
ment, aux diverses époques de chaque année, par rapport aux 
étoiles qui l'environnent dans le ciel. A cet effet , il mesura succes- 
sivement et un grand nombre do fois les dislances angulaires qui 
la séparaient de deux étoiles voisines , éloignées d'elle, l'une d'en- 
viron 8', et l'autre de près de \ %'. On comprend avec quel soin 
ces mesures de distants angulaires devaient être effectuées, pour 
arriver à mettre eu évidence un mouvement annuel qui avait 
échappé jusque-là à l'investigation des astronomes. Les lunettes 
ordinaires à réticules no pouvaient pas être employées : un des fils 
d'un réticule, quelque fins qu'ils soient, aurait été capable de cou- 
vrir complètement la portion do la sphère céleste dans laquelle 
s'effectuait le mouvement annuel de l'étoile. Besscl se servit pour 
cola d'un instrument spécial, de l liéliomètre, que nous avons décrit 
précédemment (§ )32) à l'occasion de la mesure du diamètre ap- 
parent du suleil; la fig. 185 (page 220) représente l'instrument 
même à l'aide duquel il fil ses observations. Voici comment il opéra. 

Après avoir dirigé l'instrument vers les deux, étoiles dont il vou- 
lait mesuror la distance, el avoir fait tourner l'objectif autour do 
l'axe de la lunello, de manière à amener le plan de séparation des 
deux demi-lentilles à ôtro parallèle à la ligne qui joignait les deux 
éloiles, il faisait glisser la demi-lentille mobile lu long do ce plan 
de séparation : alors les images de chacune des deux étoiles se dé- 
doublaient: la première de ces éloiles donnait lieu aux deux images 
u, tx', fig. 23ii, el la seconde produisait les deux images b, b'. lin 
continuant à faire glisser la demi-lentille .... 
niobilé à coLé de l'autre, il voyait les images 
a', b', s'éloigner de plus en plus des imagos Fig. 335. 
a, b ; el bientôt l'image mobile a' de la pre- 
mière étoile coïncidait avec l'imago fixe iil» ; £ a' s- 
la seconde. Il aurait pu s'arrêter !à : la quan- p . a3 

lité dont la demi-lentille mobile avait été ' s ' 
déplacée , pour amener les images a' et b à coïncider, c'est-à-dire 
pour faire parcourir à l'imago a' la distance «6 des deux images 
fixes, aurait fourni ta mesure de cette distance «b. Mais, au lieu de 
cela, Bessel continuait à faire mouvoir lu dcnii-lenlille mobile, 
28 
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jusqu'à ce que les images mobiles a', b', fussent placées au delà 
de a, b, fig. 236, de manière à Former trois distances ab, ba', a'b', 
égales entre elles; il est clair que, pour cola , la moitié mobile do 
l'objectif avait dû se déplacer du double de la quantité dont elle se 
serait déplacée , pour produire seulement la coïncidence dos deux 
images a', b, cl que ie déplacement total rie cette demi-lentille pou- 
vait également servir à déterminer la distante ad des deux étoiles. 
Bessel jugeait à la simple vue de l'égalité des trois distances 
nb, ba', a'b': il trouvait plus exact d'opérer ainsi que d'établir la 
coïncidence des deux images a', b. 

Los observations nombreuses et extrêmement précises faites par 
liessei, conformément à ce que nous venons de dire, lui manifes- 
tèrent d'une manière incontestable l'existence dn mouvement an- 
nuel et périodique de la 61 e du Cygne, du au déplacement de la 
terre autour du soleil. A certaines époques rte Tannée, cotte étoile 
se rapprochait constamment de l'une des deux étoiles auxquelles il 
la comparait, et on mémo temps elle s'éloignait de l'autre ; six mois 
plus tard, elle se mouvait en sens contraire, par rapport à ces 
étoiles do comparaison. Après avoir dist-uté les divers résultats qu'il 
avait trouvés par l'observation, il fixa à 0",3a la parallaxe annuelle 
de la 61° du Cygno. Dos observations faites depuis, à l'observa- 
toire de Poulkowa ( près de Saint-Pétersbourg) , ont pleinement 
confirmé le résultat trouvé par Bessel. 

§ 176. Depuis la découverte de Bessol, d'autres astronomes ont 
encore déterminé les parallaxes annuelles de quelques étoiles; mais 
il n'y a guère que la parallaxe do Wéga , ou % de la Lyre , dont la 
valeur ail été obtenue avec un degré d'exactitude qui approche de 
celle relative à la 61 ' du Cygne. Celle parallaxe do Wéga , d'a- 
près les observations de MM. Slruvo et l'eters (do Poulkowa) , est 
de 0",23. 

Pour que la grandeur apparente d'une ligne droite, vue do face, 
se réduise à 0",3o , il faut que celle ligne soit à une distance de 
l'œil égale à iio;; 435 fois sa longueur. Or, la parallaxe annuelle de 
la 61 c du Cygne n'est autre chose que la grandeur apparentu du 
rayon de l'orbite de la terre , vu de face par un observateur qui 
serait placé sur l'étoile mémo : donc la distance de celte étoile au 
soleil estde plus de 595 000 fois la distance moyenne du soleil à 
la terre. 11 est difficile de so faire une idée un peu notte d'une si 
énorme distance. Si on l' exprimait en lieues , on aurait un nombre 
considérable qui no représenterait rien il l'esprit , parce qu'il sorti- 
rait trop des limites des nombres que nous rencontrons habituel- 
lement. Le meilleur moyen auquel nous puissions avoir recours , 
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pour apprécier li sa juste valeur cette grande distance du soleil à 
la 61 e du Cygne, consiste à chercher le temps que la lumière met à 
la parcourir. La lumière, dont la vitesse est d'environ 77000 lieues 
par seconde, emploie 8'" i 8" à venir du soleil à la terre ; il lui faut 
plus de 9 ans pour parcourir la distance qui nous sépare de l'étoile 
dont il s'agit. 

D'après la valeur qui a été assignée à la parallaxe annuelle de 
Wéga, sa distance au soleil est à la distance do la 61° du Cygne, 
dans le rapport de 3 à 2 : la lumière met environ 4 i ans à nous 
venir do Wéga. 

On comprend maintenant pourquoi nous avons dit (§73) que les 
considérations basées sur l'étude du mouvement diurne des étoiles 
étaient loin de pouvoir nous donner une idée de la distance qui 
nous sépare de ces astres. L'étude attentive des circonstances que 
présente le mouvement diurne en divers lieux de la terre montre 
bien que les dimensions du globe quo nous hahitons sont insensibles 
relativement à la distance qui existe entre lui et les étoiles. Mais 
les développements dans lesquels nous venons d'entrer nous font 
voir que l'orbite de la terre, dont le rayon est 2i 000 fois plus grand 
que celui du globe lui-mémo, se trouve à très peu près dans le 
même cas; puisque le déplacement de la terre le long de cette or- 
bite n'influo pas d'uno manière appréciable sur la position appa- 
rente de la plus grande partie des étoiles, et que ce n'est que par 
l'emploi de moyens d'une précision extraordinaire qu'on a pu recon- 
naître l'influence extrêmement faible de ce déplacement sur un très 
petit nombre d'entre elles. 

§ 477. Béinmé des notions acquises sur le mouvement 
de la terre. — Avant de quitter le sujet qui vient de nous oc- 
cuper, il ne sera pas inutile de résumer en peu de mots les divers 
résultats auxquels nous sommes parvenus, relativement au mouve- 
ment de la terre. 

Le soleil est immobile dans l'espace ; ou au moins nous le re- 
gardons comme tel, jusqu'à ce que des considérations que nous dé- 
velopperons plus tard nous montrent qu'il est probablement animé 
d'un mouvement de translation, dont nous n'avons pas encore 
pu reconnaître l'existence dans les phénomènes quo nous- avons 
étudiés. 

La terre se meut autour du soleil, en décrivant chaque année une 
ellipse dont cet astre occupe un dos foyere ; elle parcourt son orbite 
elliptique conformément à la loi des aires. Le plan de celte orbite 
ne conserve pas une position invariable dans l'espace; il cliango 
peu à peu de direction, ce qui occasionne une diminution progrès- 
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sivo do l'obliquité do l'éclipliquo. Lg grand axe do l'ellipse décrite 
par ia torro clmu^c aus-i iiisi'iiiiblomcnt de direction, on tournanl 
très lentement autour du soleil, dans le sens mémo du mouvement 
de la lorro. 

En mémo lomps que la torro se meut autour du soleil, elle est 
animée d'un mouvement de rotation sur elle-même, autour d'un 
axe incliné par rapport au pian do son orbite. Cet axe de rotation 
de la terre se transporte à peu près parallèlement à lui-mémo : en 
sorte que, pendant un certain temps, il peut être regardé comme 
étant toujours dirige vers un mémo point du ciel. Cependant, co 
parallélisme ne se conserve pas rigoureusement; l'axe do la terro 
est animé dans l'espace d'un double mouvement, qui cliango peu 
à peu sa direction. Il possède d'abord un mouvement moyen , en 
vertu duquel il tourne autour de la perpendiculaire au plan do fé- 
ciiplique, on faisant avec elle un angle qui resterait toujours le 
même, si le plan de I ediptique no changeait pas lui-même de direc- 
tion dans l'espace. Kn outre, il oscille autour (le la position moyenne 
qui résulte du mouvement précédent considéré seul, et décrit ainsi 
un polit cône olliptiquo, dont cette position niovenne est l'axe de 
figure. 

Lu mouvement du translation de la '.erre autour du soleil est la 
cause du mouvement annuel dont le soleil nous parait animé. Il 
occasionne un mouvement apparent annuel de chaque étoile, mou- 
vement dont l'amplitude est d'autant plus petite que l'étoile est plus 
éloignéo; la grande distance à laquelle se trouvent les étoiles fait 
que, pour la plupart d'entre elles, ce mouvement est trop faible 
pour être sensible aux observations, et que l'on n'a pu en constater 
l'existence que dans un très petit nombre do cas. I,a vitesse dont 
la terre est animée, dans son mouvement autour du soleil, fait 
paraître les astres dans une direction un peu dill'orenle de celle dans 
laquelle ils se trouvent réellement, et occasionne ainsi le mouve- 
ment apparent des étoiles, quu nous avons désigné sous le nom 
d'aberration. 

La rotation do la terre sur elle-même donne lieu aux apparences 
du monvomenl diurne du ciel ; c'est elle qui produit la succession 
des jours et des nuits en chaque lieu. Le changement de position de 
Taxe do rolation, par rapport au soleil, détermine Ie3 diverses cir- 
constances qui constituent les saisons. 

MESURE DU TEMPS PAR LE MOUVEMENT DO SOLEIL. 



§ I TS . Temps «olalre. — Nous avons déjà donné (§ 1 20) une 
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première indication de l'emploi du mouvemoiiL du soleil pour me- 
surer lo temps. Nous avons dit que le temps compris entre deux 
passages successifs du soleil au méridien est ce qu'on nomme un 
jaur notaire. Ce jour se divise, comme le jour sidéral, en 34 heures ; 
l'heure se subdivise en GO minutes, et la minute en GO secondes : 
le temps, évalué au moyen du jour solaire et de ses subdivisions , 
se nomme temps solaire. 

Les astronomes font habituellement commencer le jour solaire 
à l'instant même du passage du soleil au méridien , c'ost-à-dire a 
midi , et le terminent au passage suivant ; ils comptent les heures 
d'une manière continue, du commencement à la fm, c'est-à-dire do 

0 à 21. Mais, pour les usages ordinaires de la vie, il est plus com- 
mode do no pas Taire commencer le jour à midi. On le fait partir do 

1 i nstant qui est également élnipié diidoux midis consécutifs, instant 
auquel on donne le nom de minuit. On compte d'ailleurs les heures 
de 0 à 1 2, do minuit à midi ; puis on recommence à les compter de 
0 à 12, de midi au minuit suivant. Et, pour distinguer les heures 
relatives a la première période do celles de la seconde , on désigne 
ces deux périodes du jour sous les noms de malin pour la première, 
et de soir pour la seconde. Le jour commençant ainsi à minuit, et 
se composant do deux périodes successives de chacune 1 2 heures, 
so nomme jour civil ; on donne par opposition le nom de jour astro- 
nomique au jour tel que l'emploiotil les astronomes, c'est-à-dire au 
jour qui commence à midi, et dans lequel on compte les heures 
d'une manière continue, de 0 & 2i. 

Les horloges réglées sur lo temps solaire sont ordinairement 
construites de manière que l'aiguille des heures fait le tour du ca- 
dran dans l'espace do . H heures. Le cadran est divise en 1 2 parties 
égales, dont chacune correspond à uno heure. L'aiguille doit coïn- 
cider avec lo point du cadran qui sert d'origine à la graduation, 
chaque fois que le centre du soleil traverse le méridien du lieu. Par 
ce moyen , l'aiguille fait tous les jours un tour entier depuis minuit 
jusqu'à midi, puis un second lourde midi an minuit suivant ; 
elle marque donc successivement les heures du malin et celles 
du soir. 

Il est à peine nécessaire d'ajouter que les horloges, réglées sur le 
temps solaire, en différents lieux, ne marquent pas toutes lo même 
heure à un même instant. Lo soleil Iruvirsant successivement les 
méridiens de ces divers lieux, le jour civil ou astronomique ne 
commence pas partout en même temps. L'avance ou lo retard de 
l'heuro solaire d'un lien, sur l'heure solaire correspondante d'un 
autre lieu, dépend de la différence de longitude de ces deux lieux, 
28. 
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et est liée d'une manière très simple ii celle différence de longitude. 
En effet, le cercle horaire du soleil employant 21 heures solaires à ■ 
faire le tour entier de l'axe du monde, il lui faut une heure solaire 
pour tourner d'un angle de 1 5°, une minute pour tourner d'un angle 
do 1 fi', une seconde pour tourner d'un angle de 1 5". D'après cela, 
il sera facile de voir combien do temps le cercle horaire du soleil 
met à aller du méridien d'un lieu an méridien d'un autre lieu, lors- 
qu'on connaîtra lu différence de longitude de ces deux lieux : et ce 
temps sera précisément l'avance ou le relard du temps solaire de 
l'un des deux lieux sur l'autre. Ainsi, la longitude du Brest étant 
de 6°.i!)' 42" à l'ouest du méridien de Taris, les horloges réglées 
Kiir le temps solaire do Brest doivent êlre en retard de 27" 1 8\8 
sur celles de Paris; de même, la longitude de Strasbourg étant de 
!>°24'!i.l" à l'est du méridien do l'a ris, les horloges do Strasbourg 
doivent Être en avance de2l n, 39',6 sur celles de Paris. 

Lorsque nous avons fait connaître le principe de la mesure des 
longitudes géographiques (ij i)7;, nous avons basé cette mesure sur 
l'observation du lomps sidéral compris onlro les passages d'une 
même étoile dans les méridiens des deux lieux dont on veut trouver 
la différence de longitude. II est clair qu'on peut également arriver 
au résultat, en cherchant le temps solaire compris entre les pas- 
sages du centre du soleil dans ces deux méridiens. Or, ce temps 
n'est autre chose que la différence des heures marquées simulta- 
nément par deux horloges réglées sur les temps solaires des deux 
lieux dont il s'agit : on n'aura donc qu'à comparer les marches de 
ces deux horloges , en employant un dos moyens indiqués (§ 97) , 
pour trouver la différence de longitude qu'on veut obtenir. 

S 179. Pour régler une horlogo sur le temps solaire, il faut faire 
en sorte qu'elle marque 0" 0" 0* à l'instant précis où le centre du 
soleil passe au méridien du lieu où l'horloge se trouve. Pour cela , 
on peut employer plusieurs moyens que nous allons indiquer. 

Lorsqu'on a une lunette méridienne à sa disposition (§ 80) , il 
suffit d'observer successivement les passages des deux bords du 
soleil , à l'aide de cette lunette, pour en conclure avec une grande 
exactitude l'instant auquel le centre de l'astre a traversé le méri- 
dien du lieu ; si l'horloge que l'on veut régler ne marque pas 0"0™0* 
à cet instant , on saura de combien elle avance ou elle relardé , et 
l'on pourra la remettre à l'heure. C.p, moyen réunit le double avan- 
tage d'être très simple, et de fournir la plus grande précision que 
l'on puisse atteindre ; mais ii ne peut évidemment être employé 
que dans un très peLit nombre de cas. 

Un gnomon '(§§ H 9 et 120) permettant également d'observer 
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l'instant du passage (lu soleil au méridien, on peut s'en servir do la 
même manière que de la lunette méridienne, pour régler une hor- 
loge : mais il n'est pas possible d'arriver ainsi à une aussi grande 
précision. Les cadrans solaires, qui sont de -véritables gnomnus , 
sont construits dans ce but: mais, par une disposition spéciale que 
nous obliquerons bientôt, ils ne font pas seulement connaître l'in- 
stant où il est midi : ils indiquent, en outre, à un instant quelconque 
de !a journée , l'boure que doit marquer une horloge réglée sur lo 
temps solaire , et peuvent par conséquent remplacer une pareille 
horloge. 

En vertu du mouvement diurne, le soleil, après son lever, monte 
d'abord déplus en plus au-dessus do l'horizon , jusqu'à midi; puis 
?ii hauteur diminue progressivement , jusqu'il son coucher. La sy- 
métrie que présente ce mouvement apparent diurne du soloil, par 
rapport au méridien du lieu , fait que les instants auxquels il se 
trouve à une mémo hauteur au-dessus de l'horizon, avant et après 
midi , sont également éloignés de midi. Si donc on mesure la hau- 
teur du soleil au-dessus de l'horizon à un instant quelconque, avant 
midi, puis qu'après midi on attende l'instant auquel la hauteur 
du soleil redevient égale à celle que l'on avait trouvée d'abord, la 
comparaison des heures marquées par l' ho rlogo, à ces deux instants, 
fera voir de combien elle avance ou olle rctardo sur le temps so- 
laire. Le changement de la déclinaison du soloil, dans l'intervalle 
des deux observations , les réfractions inégales quo los rayons so- 
laires peuvent éprouver de la part de l'atmosphère , en raison des 
variations de température et de pression, sont autant do causes qui 
tendent ô rendre inexact le résultat qu'on obtient ainsi. Il exislo des 
moyens de so mettre à l'abri de ces causes d'erreur: mais co serait 
sortir du cadre de cet ouvrage que d'entrer dans plus de détails à 
ce sujet : nous nous contenterons d'avoir fait connaître le principe 
de la méthode, qui porto le nom do méthode des hauteun corres- 
pondantes, 

La mesure d'une seule hauteur du soleil au-dessus de l'horizon, 
effectuée à un instant quelconque de la journée, suffit pour faire 
connaître l'heure quo doit marquer à cet instant une horloge réglée 
sur le temps solaire, si l'on connaît lo latitude géographique du lieu 
où l'on est placé. Soient en effet S, fig. 237, la position du centrodu 
soleil sur la sphère céleste, à l'instant que l'on considère, Z le zénith 
du lieu, et P le péle. La distanco zénithale PZ du pôle est le com- 
plément de la latitude du lieu (% 06) ; cette distance -zénithale est 
donc connue. En outre, la distanco SP du soleil au pôle est fournie 
par la Connaissance des temps, qui donne la valeur do son complé- 
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ment SA, ou de la déclinaison du soleil pour une époque quelconque, 
et par conséquent pour l'époque particulière ii laquelle se fait l'ob- 



cerclc do déclinaison du soleil a tourné autour de i*a\e du momie, 
depuis l'instant où le centre de l'astre a traversé le méridien : dès 
quon Je connaît, on en déduit immédiatement le temps qui s'est 
écoulé depuis ce passage, jusqu'à l'instant où l'observation a été 
faite, c'est-à-dire l'heure que doit marquer à ce dernier instant une 
liorlogo r6gléo sur le temps solaire ; car le cercle de déclinaison du 
soleil emploie 21 heures solaires à tourner de 3G0 degrés, et pur 
conséquent il lui faut une heure solaire pour décrire un angle de 
(5 degrés, une minute de temps solaire pour décrire un angle 
de 1 5 minutes, une seconde de temps solairo pour décrire un angle 
de 13 secondes. L'angle ZPS est souvent désigné sous le nom 
d'angle horaire Au soleil ; celte expression trouve naturellement son 
explication dans ce qui précède. De môme on donne souvent le nom 
de pion horaire du soleil au plan de son cercle de déclinaison PS. Il 
est clair que la dislanro zénithale SZ du soleil, dont on se sert pour 
faire le calcul do l'angle horaire SPZ, doit être celle que l'on obtien- 
drait si l'atmosphère ne réfractait pas les rayons lumineux, et si 
l'on était placé au centre de la terre, au lieu d'être en un point rie 
sa surface : on doit donc appliquer à la distance zénithale du soleil, 
telle que l'observation la donne, les corrodions relatives, d'une 
part, à la réfraction atmosphérique (§ 38), d'une autre part, à la 
parallaxe (§1*9). 

Pour pouvoir employer celte dorniére méthode, qui suppose con- 
nue la latitude du lieu où l'on se trouve , il sufiit d'avoir fait une 
première observation du soleil vers, midi , afin de déterminer celte 




sorvation. Enfin , la distance 
SZ du soleil au zénith résulte , 
solide la mesure qu'on en fait 
directement, soit de la mesure 
de la hauteur SB du soleil au- 
dessus do l'horizon , ■ hauteur 



Fig. Î31. 



I qui en est le complément. J.a 
H connaissance des trois côtés du 
triangle sphériquo SPZ fait 
qu'on peut en conclure, par un 
calcul trigonomélrique, l'angle 
ZPS compris entre le cercle do 
déclinaison PS du soleil , et le 
méridien PZ. Cet angle Zl'S 
est précisément l'angle dont le 
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latitude. A cet effet on observe la hauleur du soleil au-dessus do 
l'horizon, lorsqu'on pense que l'aslro est peu éloigné du méridien , 
et l'on continue cette observation jusqu'à ce que la hauteur du soleil 
cesse d'augmenter. Le complément de la hauleur maximum S' H 
ainsi obtenue, sera la distance zénithale S'Z du soleil, à l'instant de 
son passage au méridien ; si à cette distance S'Z on ajoute la décli- 
naison S'E du soleil , fournie par la Connaissance des temps , pour 
l époquo de l'observation, on aura la distance ZE du zénith à léqua- 
leur, quantité qui est précisément la latitudo du lieu. La latitude 
étant déterminée de cette manière, on sera on mesure de régler son 
horloge sur le temps solaire, conformément à ce que nous avons 
dit, au moyen d'une autre observation du soleil , faite après que 
l'astre se sera convenablement éloigné du méridien. 

g 180. Les deux dernières méthodes que nous venons d'indiquer, 
pour régler une horloge sur lo temps solaire , nécessitent la mesuro 
de la hauteur du soleil au-dessus de l'horizon, ou, ce qui revient 
au morne, la mesuro do sa distance zénithale, qui en est le complé- 
ment. Cotte mesure peut s'effectuer, soit au moyen du cercle répé- 
lilcur ou du théodolilo, soit au moyen du sextant. 

Nous avons vu comment on effectue la mesure d'une dislance 
zénithale au moyen du cerclo répétileur (§§ i l à 44), en appliquant 
lo principe de In répétition des angles ; nous avons vu aussi que lo 
iliikxlolïto peut éire employé exactement de la môme manière (g 
Mais il se présente une difficulté, quand, au lieu de chercher la 
distance zénithale d'un point qui resto immobile, on veut déterminer 
celle d'un astre, qui se déplace constamment et assez rapidement, 
en vertu du mouvement diurno. D'après la méthode indiquée pour 
ohec.luer celte mesure , on doit observer au moins deux fois l'astre 
dont il s'agit; on l'observe deux, quatre, six,.,, fois, suivantqu'on 
veut avoir un angle deux , quatre, six,... fois plus grand que lu 
distance zénithale que l'on cherche. L'astre étant en mouvement, sa 
distance zénithale a une valeur particulière à l'instant de chacune 
do ces. observations successives, et ectta valour change d'uno ob- 
servation à une outre ; l'angle obtenu à la lin de l'opération, au lien 
d'être lo double, le quadruple, le sextuple,... d'une même distance 



ment le multiple d'une môme distance zénithale. Voici comment on 
lève cette difficulté. On admet que, pondant la durée de l'opération, 
la distance zénithale varie proportionnellement au temps; et en 
ronséquence, après avoir opéré exactement do même que si l'astre 



zénithale, est donc la somme ( 
nithnles différentes. Oit se dem 
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était immobile , en ayant soin cependant de noter l'heure marquée 
par un chronomètre lors rie chacune fies observations partielles, on 
prend la moyenne des temps ainsi obtenus, et l'on regarde la dis- 
tance zénithale trouvée comme étant celle do l'asire à l'instant qui 
correspond à cette moyenne. Dans la plupart des cas, cette méthode 
approximative est d'une exactitude suffisante pour déterminer 
l'heure par la mesuro do la distance zénithale du soleil, surtout si 
l'on croit pouvoir se contenter do doux observations partielles de 
l'astre, ce qui suffit en oflet presque toujours. Si l'on voulait pousser 
l'exactitude plus loin , il faudrait avoir recours il des moyens de 
calcul quo nous ne pouvons indiquer ici. Bien entendu que, pour 
déterminer la dislance zénithale du soleil , à l'aide du cercle répé- 
titeur ou du théodolite, on opère en visant, soit le point le plus haut, 
soit le point le plus bas de son disque; et quand on a obtenu la 
distance zénithale du point qui a été visé , on en déduit sans poine 
celle du centre du soleil, en ajoutant ou retranchant la moitié du 
diamètre apparent de l'astre, diamètre dont la valeur est fournie 
par la Connaissance îles temps pour l'époque de l'observation. 

Pour mesurer la hauteur du soleil au-dessus de l'horizon , en se 
servant du sextant (g 48), on peut employer doux moyens. Lé pre- 
mier consiste à observer l'astre directement et par réllexion sur un 
horizon artificiel , sur la surface d'une masse de mercure immobile, 
par exemple; en mesurant l'angle compris entre le bord inférieur 
du disque du soleil et l'image de ce bord produite par réflexion sur 
la surface du mercure, on trouve ainsi le double do la hauteur du 
bord inférieur du soleil au-dessus de l'horizon : la moitié de cet 
angle, augmentée de la moitié du diamètre apparent de l'asire, 
donne la hauteur de son centre au-dessus do l'horizon. Le second 
moyen, que l'on ne peut employer que lorsqu'on est sur la mer ou 
dans son voisinage, consiste à mesurer la distance du bord infé- 
rieur du disque du soleil à la limite apparente dé la surface de "la 
mer, en tenant le sextant dans un plan vertical. Si le rayon visuel, 
dirigé vers cette limite appa- 
rente de la surface de la mer, 
était horizontal, on aurait bien 
ainsi la hauteur du bord du 
soleil au-dessus de l'horizon, 
et par suite la hauteur de son 
centre. Mais il n'en est pas 
. ainsi : ce rayon visuel étant 
une tangente AB, fig. 238, à 
la surface arrondie de la mer, menée par l'œil A de l'observateur, 
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sa direction est nécessairement abaissée d'une certaine quantité 
au-dessous de l'horizon AH. On doit donc diminuer la distance an- 
gulaire SAB du bord du soleil au bord de la mer, de l'angle BAH, 
pour avoir la hauteur du bord du soleil au-dessus do l'horizon. 
L'angle BAH , qu'on nomme la dépression de l'horizon , est plus ou 
moins grand, suivant que la hauteur AC de l'œil de l 'observateur, 
au-dessus de la surface de. la mer, a tello ou toile valeur : on peut 
en Taire le calcul facilement , pour chaque valeur de la hauteur Ail, 
d'après la connaissance qu'on a du rayon de la surface sphériquo 
iivec laquelle la surrace de la mer se confond sensiblement. Le ta- 
bleau suivant donnera une idée do la grandeur de la dépression quo 
I un obtient ainsi. 



HAUTEL'U AC 
i -désuni 



§ 181. Cadrans solaires , — Los cadrans solaires sont des 
gnomons destinés à „ 
faire connaître, à un 
instant quelconque de 
la journée, l'heure quo 
doit marquer une hor- 
loge réglée sur le temps 
.solaire, et pouvant par 
conséquent tenir lieu 
d'une pareille horloge. 
Un donne à ces in- 
struments des formes 
Iresdivarses; mais leur 
construction repose 
sur un même principe, 
que nous allons faire 
connatlre. 

Imaginons qu'uno 
ligne droite AB , 
fig. 239, ait olc tracéo dans la direction do l'axe du monde ; qu'on 
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ail fuit | - ■ i par ligno droite un plan vertical MM', qui De 

sera autre chose que lo plan méridien ; puis qu'on ail mené égale- 
ment par cette lignn AB, une série d'autres plan* PI", 00*, Kit', 
tels que l 'angle do MM' avec PP' sud do iU degrés, que lanck 
de PP' avec (jy soil aussi de 4 5 degrés, que l'angle do t.» ■ 
avec KH' soit encore de degrés, et ainsi île suite. Kn i.,.-.u. 
passer par la liqrnc AB loua les plans que I on pourra mener, dt 
manière à satisfaire a la comjiiion qui vient à être énoncée, on finira 
par avoir en tout douze plans, ou bien encore vingt-quatre demi- 
plans , disposés régulièrement iout autour de la ligne AB, et divi- 
sant en vingt-quatre parties égales IcsIIGO degrés qu'un quelconque 
de ces plans décrirait, s'il tournait de manière à faire un tour en- 
Licr auLour de ccLlc ligne. 

Le mouvement diurne du soleil peut être regardé comme s'eflec- 
luant autour do la ligne AB, en raison du pou de distance qui existe 
entre cotte ligne cl l'axe de rotation de la terre, ou égard à la dis- 
lance de la terre au soleil. A midi , le soleil so trouve dans le plan 
méridien MM'. De midi à une heure, son cercle de déclinaison 
tourne do lii degrés autour de la ligne A A'; ce cerclo de déclinai- 
son vient donc se placer à une heure dans lo plan PP'. D'une heure 
à deux heures, le cercle de déclinaison du soleil tourne encore rie 
tS degrés autour do AA'; en sorte qu'à deux heures, il se place 
dans le plan QQ'. 

En continuant de celle manière, on verra que lo centre du soleil 
traverse successivement chacun des plans MM', PP', QQ', H II'. ., 
aux instanls auxquels commencent les diverses heures dont se 
compose le jour solaire. L'observation du passage du centre du 
soleil dans le plan méridien MM' fait connaître l'instant auquel il 
est midi . une observa lion analogue, faite pour chacun des plans 
PP', 00', RU'..., fera donc connaître de même les instants aux- 
quels il est une heure, deux heures, trois heures, etc. 

Pour que robsi.TViilit.iri de chacun de ces passages du soleil, dans 
les divers plans MM', PP', QQ', BEI'..., puisse an faire facilement, 
il suffit qu'on ait placé une tige matérielle et assez mince suivant 
la direction AB, et qu'on ait tracé , sur la surrace d'un corps situé 
prés de celle lige, les lignes d'intersection de celle surrace avec Ins 
plans MM', PI", QQ', HK'.... Au moment où le centre du soleil 
viendra traverser le plan PP', parexemple, l'ombre do la tige AB 
se projettera évidemment sur la surface dont il s'agit, de manière a 
coïncider avec la ligne d'intersection do cette surface avec lo plan 
PI"; les coïncidences successives de l'ombrelle la tige AB, avec les 
lignes d'intersection correspondant aux divers plans MM', l'P', 
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QQ' . . . , feront donc connaître les instants auxquels commencent tes 
diverses heures de la journée. 

On voit par là qu'un cadran solaire n'est autre chose qu'un gno- 
mon (§ 1 1 9) dont le stylo est dirigé suivant Taxe du monde. Le plus 
ordinairement c'est sur la face verticale d'un mur, exposé de ma- 
nière à être éclairé par le 
soleil , que l'on reçoit l'om- 
bre du style, et que l'on 
trace par conséquent les li- 
gnes horaires avec lesquel- 
les cette ombre doit venir 
coïncider successivement ; 
le style est installé d'une 
manière invariable, en avant 
de ce mur, dans la position 
d'après laquelle les lignes 
horaires ont été détermi- 
nées , fig. 240. Mais on 
peut construire un cadran 
solaire sur une surface plane 
quelconque, verticale, ho- 
rizontale, ou inclinée, et 
môme sur une surface cour- 
be , de telle forme et de 
lello position qu'on voudra ; 
la seule condition qu'une 
surface doive remplir pour 
qu'on puisse y construire 
un cadran solaire , c'est 
qu'elle reçoive les rayons 
du soleil pendant une por- 
tion de la journée. Dans le 
cas où Ig cadran solaire est 
tracé sur une surface plane, 
il est clair que les lignes 
horaires sont des lignes 
droites, parlant toutes du 
point où la surface du ca- 
dran est percée par la direc- 
tion du style. 

Souvent, dans les cadrans 
est remplacé par une plaque métallique lerminéo par un bord 




de poliles dimensions, le stylo 
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liligno qui est dirigé suivant l'axo du monde, fig. 211 : dans te cas, 
a» Mou d'observer l'ombre de la tige qui forme habituellement le 
stylo, on observe le burd recliligne de l'ombre de la plaque qui a 
été substituée à celte tige. 

On apporte aussi quelquefois aiiN cadrans solaires une modifica- 
tion , que nous avons déjà fait connaître, en parlant du gnomon en 
général (§ 120). Cette modification consisle à remplacer le style par 
une plaque percée d'un petit trou, et placée do manière que ce trou 
soit situé sur la direction mémo du stylo auquel la plaque est sub- 
stituée. La |ilaque percée jinxluit une ombre sur la surface du ca- 
dran, et les rayons solaires qui traversent le trou dont elle est mu- 
nie viennent éclairer un petit espace au milieu do cette ombre; 
en observe la marche du ce polit espace éclairé à travers les lignes 
horaires, de la môme manière qu'on aurait observé la marche de 
l'ombre qu'aurait produite le style, s'il n'avait pas été supprimé. 
Dans ce cas, le style est représenté par la ligne droite que l'on ima- 
gine menée par le centre de l'ouverlnrcdela plaque, parallèlement 
ii l'axo du monde ; c'est au point où. cello ligne droile perce la sur- 
face du cadran, que doivent concourir les diverses lignes horaires. 

Dana l'explication du principe sur lequel repose la construction 
d'un cadran solaire, nous avons donné seulement le moyen do tracer 
les lignes qui correspondent aux commencements des diverses 
heures do la journée, c'est-à-dire ce qu'on nomme les lignes des 
heures. Il n'y a pas plus de difficulté à tracer les lignes des demi- 
heures, celles des quarts d heure, ou celles qui correspondent à 
toute autre subdivision de l'heure. 1! suffira d'intercaler enlre les 
divers plans JIM', PP', QQ'..., dont nous avons parlé, d'au 1res 
plans, qui divisent les angles de I ii degrés fermés par ces premiers 
plans , de la mémo manière qu'on veul subdiviser chaque heure : 
les intersections de ces nouveaux plans avec la surface du cadran 
solaire, seront les lignes correspondant à ces subdivisions de l'heure. 

1 H 2 . Temps moyen. — Nous avons déjà dit (S, 136) que la 
durée du jour solaire n'est pas toujours la même. I.c jour solaire 
est plus grand que le jour sidéral, à cause de l'accroissement con- 
tinuel do l'ascension droite du soleil ; mais cet accroissement d'as- 
cension droite se produit, tantôt plus vite, tanlôl pius lentement, 
et l'excès du jour solaire sur le jour sidéral varie en conséquence. 

Maintenant que nous connaissons les lois du mouvementdu soleil, 
il nous est facile de nous rendre compte des causes île celle inéga- 
lité, dans la vitesse avec laquelle l'ascension droite de l'astre s'ac- 
croît , causes qui détorminont en définitive l'inégalité de duréo des 
jours solaires. D'uno pari, nous savons que, le soleil parcourant son 
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orbite elliptique apparente conformément à la loi des aires (§ 1 17), 
son mouvement angulaire autour de la terre est plus ou moins 
rapide, suivant qu'il est plus ou moins rapproché d'elle; la vitosse 
du soleil sur l'écliptique ABCD, fig. 242 , est donc variable d'une 
époque il une autre de l'année, 
et l'on comprend que cette 
circonstance seule doit donner 
lieu à des variations corres- 
pondantes, dans la vitesse avec 
laquelle l'ascension droite de 
l'astre augmente. D'une autre 
part , l'obliquité de l'écliptique B I 
sur l'équateur fait que , lors 
même que le soleil parcourrait 
uniformément le grand ccrclo 
de l'écliptique, son ascension 
droite ne varierait pas do quan- 
tités égales en temps égaux. 
Supposons en effet que le 
soleil emploie le même temps à parcourir, sur l'écliptique, les 
deux arcs égaux AA', B'B, pris, l'un vers l'équinoxe du prin- 
temps, l'autre vers le solstice d'été; son ascension droite s'ac- 
croîtra de AM dans le premier cas , et de NE dans le second cas. 
Mais le triangle AMA', qui est rectangle en M , pouvant être re- 
gardé comme un triangle rectiligne, à cause de la petitesse de 
ses côtés , on voit que AA' est plus grand que AM ; d'un auLro 
côté, l'arc B'B, qui est sensiblement parallèle à l'équateur, et 
qui mesure l'écartemont des deux cercles de déclinaison PN, PE, 
près du point B, est plus polit que l'arc d'équateur NE compris 
entre ces deux mêmes cercles : les accroissements A M , NE, do 
l'ascension droite du soleil, correspondant au\ temps égaux pen- 
dant lesquels il décrit lo3 arcs AA', B'B sur l'écliptique, sont donc 




Fig. Î4Ï. 



Ainsi l'excentricité do l'orbite elliptique du'soleil, qui lui fait par- 
courir le grand corclo do l'écliptique avec une vitesse variable, et 
l'obliquité de l'écliptique sur l'équateur , sont les deux causes pre- 
mières do l'inégalité de durée des jours solaires. Si ces deux causes 
disparaissaient, c'est-à-dire si l'excentricité de l'orbite apparente 
du soleil devenait nulle, ouquol cas il parcourrait uniformément 
l'écliptique, et si , en outre, le plan de l'écliptique coïncidait avec 
l'équateur , les jours solaires deviendraient tous égaux entre eux 
chacun d'eux surpasserait le jour sidéral d'une même quantité. 
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§ 1 83. Le jour solaire ayant une durée variable d'une époqno à 
uneaulro, on ne pourrait nas prendre celle durée pour unité, 
dans une mesure précise liu temps. Cependant, pour ne pas perdre 
le grand avantage qu'il y avait à régler la mesure du temps sur le 
mouvement apparent du soleil, on a pris pour unilé !e jour moyen, 
c'est-à-dire la durée moyenne du jour solaire {§ i 26). Cette unité 
élanl adoptée, on peut bien s'en servir pour indiquer la durée d'un 
phénomène quelconque ; mais cela no suffit pas. f 1 faut encore que 
le leinps, à mesure qu'il s'écoule, puisse être regardé comme étant 
la succession d'une série de jours moyens, dont chacun commence 
à l'instant où finit celui qui le précède; de telle manière que, lors- 
qu'un phénomène arrive , on puisse dire dans lequel de ces jours 
moyens successifs on l'observe, et combien de lemps après le com- 
mencement do ce jour. Lorsqu'on se base sur le mouvement diurne 
de la sphère céleste pour mesurer lo lemps, on ne se contente pas 
de dire que l'on prend le jour sidéral pour unité ; on imagine en 
outre que les jours sidéraux se succèdent, en commençant chacun à 
l'instant précis où l'équinoxe du printemps traverse le. méridien du 
lieu. Si l'on règle la mesure du temps sur le mouvement du soleil, 
en ne tenant pas compte de ce que les jours solaires sont inégaux, 
non-seulement on dit que l'on prend le jour solaire pour unité de 
lomps, mais encore on fixe le commencement de chaque jour 'à 
midi ou à minuit, suivant qu'il s'agit du temps astronomique ou du 
temps civil. La même chose doit se retrouver dans la mesure du 
temps à l'aide du jour moyen pris pour unité ; il faut que l'on défi- 
nisse l'instant à partir duquel 
chaque jour moyen doit com- 
mencer. Voici quel est l'usage 
suivi pour cela d'un commun 
accord par les astronomes. 

Le soleil décrit annuellement 
son orbite elliptique apparente 
MN, fig. 2 (3, conformément à 
la loi des aires ; et, si à chaque 
instant on le reporto par la 
pensée de S en S, , sur la surfaco 
de la sphère céleste dont lo 
centre est occupé par la terre 
T, on voit qu'il parcourt 1 jjclip- 
liqueÀBCD avec une vitesse 
variable, ainsi que nous l'avons déjà dit. C'est lorsque le soleil 
se trouve à son périgée M, et par conséquent lorsqu'il paraît au 
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point H, do l'écliptique, que sa vilesse sur ce grand cercle est la 
plus grande; elle diminue progressivement jusqu'il ce qu'il soit an 
point N,, qui correspond à l'apogée N , puis elle augmente île 
nouveau de N, en M,, de manière à redevenir égale à ce qu'ollo 
était d'abord. Imaginons qu'un soleil fictif s parcoure l'écliptique 
d'un mouvement uniforme, dans le même sens que le soleil S,, 
de manière à passer toujours au point M, on même temps que 
lo soleil vrai S, . Il est clair quo ce soleil fictif passera aussi au 
point N, en même temps que le soleil vrai; car, eu vertu do !a loi 
des aires (§147), le soleil S emploie à parcourir lademi-ollipso MSN 
précisément la moitié du temps qu'il met à faire le tour entier 
de son orbilo : il est donc arrivé en N , et par conséquent parait 
en N, sur la sphère céleste , à l'instant où le soleil fictif s a par- 
couru la moitié M, AN, do l'écliptique. Mais ce n'est qu'en ces 
deu\ points M,, N, , que le soleil vrai S, et le soleil fictifs sont 
en coïncidence sur la sphère céleste. A l'instant où les doux soleils 
passent ensemble au point M, , le soleil vrai est animé de sa plus 
grande vitesse, et par conséquent il marche plus vito quo lo soleil 
fictif, qui n'est animé quo de la vitesse moyenne du soleil vrai : 
ce dernier prond donc de l'avance sur lo soleil fictif, et cette avance 
augmente de plus en plus, tant que la vitesse du soleil vrai , tout 
en diminuant progressivement, reste encore "plus grande quo celle 
du soleil fictif. Lorsque la vitesse du soleil vrai est devenue égale 
à celle du soleil fictif, ils marchenlren restant pendant quelques 
iostants à une même dislance l'un de l'autre ; mais , la vilesse du 
soleil vrai diminuant constamment, le soleil fictif se rapproche de 
plus en plus de lui , et il finit par le rejoindre à l'instant où il ar- 
rive au point N, . A partir de là, les choses se passent d'une ma- 
nière analogue, mais en sens inverso. Le soleil fictif ayant en N, 
une vitesse plus grande quo celle du soleil vrai, celui-ci reste en 
arrière, et leur distance s'accroît constamment , tant que la vitesse 
du soleil vrai n'est pas redevenue égale à celle du soleil fictif ; lors- 
que cette égalité do vitesse s'établit, les deux soleils marchent 
pendant quelques instants sans que leur distance change ; ensuite 
le soicil vrai, dont la viLesse augmenLe toujours, regagne peu à peu 
(lu terrain, et en se rapprochant progressivement du soleil fictif, il 
l'atteint à l'instant où il arrive au point H, . Ainsi le soleil fictif est 
constamment on retard sur lo soleil vrai , pondant tout le temps 
que celui-ci met à aller du périgée a l'apogée ; il est au contraire 
constamment, en avance sur lo soleil vrai , depuis l'apogée jusqu'au 
périgée. 

Cela posé, imaginons encore qu'un second soleil fictif S,„, 
29. 
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C'est le second soleil iiclif S,„ , qui , par ses passages successifs au 
méridien , détermine la succession ries jours moyens ; aussi dê- 
signe-l-on liabiLuelleniont ce second soleil fictif sous le nom do 

soleil moyen 

11 esL aisé de voir qoe lus jours déterminés par les retours suc- 
cessifs du soleil moyen an méridien sont, tous égaux entre eux, car 
les deux causes d'inégalité des jours solaires, que nous avons si- 
gnalées '§ I ont disparu dans le mouvement rie ce soleil moyen : 
il parcourt l'équateur, au lieu rie parcourir l'édiptique, et il se 
meut uniformément sur ce grand cercle. D'un antre coté , la durée 
du jour ainsi obtenue ost bien égale à la moyenne des durées d'un 
grand nombre de jours vrais ; car , si l'on prend un intervalle de 
temps quelconque, comprenant un nombre entier do révolutions 
appareilles du soleil sur son orbite elliptique, le soleil moyen et le 
soleil vrai auront fait pendant ce temps le mémo nombre rie fois lo 
lourde !a sphère céleste, l'un sur l'équateur, l'autre sur l'éclipti- 
quo: ils auront donc aussi passé lo mémo nombre rie fois dans lo 
méridien du lieu , ce qui indique bien que le temps compris entre 
deux retours successifs du soleil moyen au méridien est la valeur 
moyenne du temps analogue, mais variable, correspondant au soleil 

Le mouvement du soleil moyen étant déterminé comme nous 
venons do le dire, il no reste plus, pour achever do définir lo temps 
moyen, qu'à indiquer l'instant a partir duquel on commence à 
compter chacun dos jours moyens. On fait pour cela ce que nous 
avons déjà dit pour le temps solaire, ou temps vrai. Les astronomes 
ont l'habitude défaire commencer chaque jour moyen à l'instant 




dont lo premier soleil lictif s est 
animé sur l'écliptiquo ABCD, et 
quo ce second soleil fictif parle 



h do I equinoxo A, à l'instant mémo 



a' 



. où le premier y passe. A. chaque 
i instant ces deux soleils fictifs s, 
1*-$,,,, se trouveront dans des po- 
I sitions telles, quo les arcs As, 
AS,,, soient égaux ; ces deux so- 
leils, partis ensemble de l'équi- 
noxe de printemps A , passeront 
ensemble à lequinoxe d'au- 
tomne C, et reviendront ensem- 
ble il l'équinoxe do printemps. 
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du passage du soleil moyen au méridien, c'est-à-dire à midi moyen; 
et ils comptent les heures de 0 à %k, d'un midi au midi suivant : le 
temps moyen prend alors le nom de temps moyen astronomique. 
Pour les usages ordinaires de la vie, on divise l'intervalle) do temps 
compris entre deux midis moyens consécutifs en deux périodes de 
chacune douze heures ; et l'on fait commencer le jour à l'instant qui 
sépare la première période de la seconde , c'est -à-dire à minuit 
moyen : dans ce cas, le temps moyen se nomme temps moyen civil. 

tj <t 8i. Le temps moyen , civil ou astronomique, se trouve com- 
plètement défini par ce que nous venons de dire ; le soleil moyen 
est un point idéal , dont le mouvement est parfaitement déterminé, 
et dont les retours successifs au méridien d'un lieu fixent lo com- 
mencement de chacun des jours moyens , tout aussi bien que le 
ferait un astre animé d'un mouvement identique avec celui de ce 
point. Mais on se demande comment on peut régler une horloge sur 
lo temps moyen. Quand il s'agit du lomps vrai, on fait en sorte que 
l'horloge marque 0" O 1 " 0' à l'instant précis où lo centre du soleil 
traverse le méridien du lieu ; on ne peut pas opérer do même pour 
le temps moyen , puisque lo soleil moyen est un point qui n'a pas 
d'existence réelle dans le ciel , et qu'on ne peut, par conséquent , 
observer son passage dans le méridien. On est donc obligéd avoir 
recours à une antre méthode , par laquelle on puisse so passer do 
l'observation directe du soleil moyen , observation qu'il est impos- 
sible d'effectuer. Voici comment on s'y prend. 

Lo cercle de déclinaison SK du soleil, 2 ii, rencontre i'équa- 
teur céleste en un point It, qui n'est jamais très éloigné do la po- 
sition correspondante du soleil moyen S,„, mais qui généralement 
no coïncide pas avec ce soleil moyen. L'intervalle do temps com- 
pris entre les passages du soleil vrai et du soleil moyen au méridien 
d'un lieu, n'est autre chose quo le temps employé par l'arc S m ll de 
l'équaleur à travers ce méridien : en sorte que, si i on connaissait 
la grandeur de l'arc S,„H, on saurait immédiatement de combien le 
passage du soleil moyen au méridien précède ou suit le passage du 
soleil vrai. Or, on est en mesure de calculer d'avance, pour une 
époque quelconque, la valeur de l'arc S,„H, c'est-à-dire la différence 
qui doit exister à cette époque enlre l'ascension droite du soleil vrai 
et celle du soleil moyen : car, d'une part, on connaît parfaitement 
les lois du mouvement du soleil sur la splu're céle.-le, et, d'une autre 
part, la position du soleil moyen à une époque quelconque peut se 
déterminer très facilement par ce qui a été dit précédemment. Il 
suffit donc do construire une table qui donne les valeurs de cet 
arc S„,lt, pour tous lés jours d'une année, paroxomple, pour qu'on 
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puisse savoir chaque jour à quel instant le soleil moyen passe au 
méridien, en observant le passage du soleil vrai: on peut encore, 
pour plus de commodité, mettre dans celle table, non pas les lon- 
gueurs do l'are S„,H , mais les temps qu'il emploie chaque jour à 
Iraverser le méridien. , , 

On donne le nom d'équation d\t temps à ce temps que l'arc S„,R 
met à traverser un méridien, c'est-à-dire a- l'intervalle de temps 
compris entre les passades du soleil moyen eldu soleil vrai. L'équa- 
tion du temps est évidemment la différence des heures que doivent 
marquer, à un mémo instant , deux horloges réglées, l'une sur !o 
lemps moyen , l'autre sur le temps vrai. La Connaissance des temps 
contient chaque année une table des valeurs de l'équation du temps, 
pour Ions les jours de l'année, et on la reproduit dans les calen- 
driers îles principaux annuaires. C'est cette table qui sort à régler 
les horloges.sur le lemps moyen. En voici un extrait qui donnera 
une idée de la' manière dont varie l'avance ou le retard du temps 
moyen sur le temps vrai. 




On voit que la seconde colonne de cette table fait connaître le 
temps moyen an midi vrai , c'est-à-dire l'heure que doit marquer 
une horloge réglée sur le temps moyen, à l'instant où le centre du 
soleil passe au méridien du lieu. 

L'équation du temps est nulle quatre fois par an, savoir : le 
15 avril, le 1 5 juin, le 31 août, et le 25 décembre. Du 23 décembre 
au 1 5 avril, le temps moyen avance sur te temps vrai ; du 1 5 avril 
au I 5 juin, il relarde sur le temps vrai; du 1 5 juin au 31 août, il 
avance de nouveau; et enfin du 31 août au 25 décembre, il reLardo 
encore. La plus grande dilférence entre le temps moyen et le temps 
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vrai, dans la première do ces qualra périodes, a lien le 1 < février, 
et s'élève à 1 V" dans la seconde période, elle est seulement do 
3'" 54', et correspond au (4 mai ; dans la troisième période, elle va 
à 6-10", le 36 juillet; et enfin dans la quatrième période, elle 
s'élèvo à 1 6-1 8>, le 2 novembre. 

En comparant les valeurs de i'équalion du lemps pour dons 
jours consécutifs, on trouve sans poino la différence qui existe entre 
la durée du jour vrai et celle du jour moyen. Cette différence varie 
d'une époque à une autre. C'est le 1 6 septembre que le jour vrai est 
le plus court; lo jour moyen le surpasse de 21". Lo jour vrai le plus 
long correspond au 2.1 décembre ; i! surpasse lo jour moyen do 30'. 

Les diverses circonstances quo nous venons de signaler, dans 
la valeur de l'équation du lemps, aux diverses époques d'une année, 
se modifient peu à pou avec lo temps. Le mouvement du périgée 
solaire, par rapport aux équinoxos (§ 1 6S), est, la principale, casse 
de ces modifications ; la diminution de Y obliquité de- l'éciiptique 
(g I G 4) y contribue aussi pour sa part. En discutant'la question, on 
reconnaît que, par suite du changement de direction de l'axe de 
l'ellipse solaire par rapport à la ligne des équinoxoa, il pourrait 
arriver, par exemple, que l'équation du temps ne fût plus nulle que 
deux fois par an. Mais la grande lenteur avec laquelle se produi- 
sent cos modifications do l'équation du temps , fait qu'on peut re- 
garder los résultats que nous avons indiqués comme convenant à 
on assez grand nombre d'années. 

§ )S5. Tant quo les horloges publiques n'ont pas présenté une 
très grande régularité dans leur marclio, on n'a pas senti le besoin 
rie leur [aire marquer le temps moyen do préférence au temps vrai. 
Lorsqu'on reconnaissait une différence entre l'heure marquée pur 
l'horloge, et l'heure vraie indiquée par un cadran solaire, par exem- 
ple , on faisait marcher les aiguilles do manière à faire disparaître 
cette différence, qui tenait autant à l'imperfection de l'horloge qu'à 
l'inégalité dos jours; puis, au bout de quelques jours, il fallait 
recommencer la même opération. Mais dès que les horloges ont été 
assez perfectionnées, pour marcher régulièrement pendant long- 
temps , on a reconnu l'avantage qu'il y aurait à ne pas les obliger 
à suivre toutes los irrégularités du temps vrai, et à leur faire mar- 
quer le temps moyen. En effet, une fois quo le pendule d'une bonne 
horloge a été disposé de manière à faire le nombre convenablo 
d'oscillations dans la durée du jour moyen , ot quo l'horloge a élé 
mise à l'heure, elle continue a marcher d'accord avec lo temps 
moyen pendant un temps assez long, et l'on n'a besoin d'y toucbi/r 
quo de loin en loin. Tandis que, si l'on voulait lui faire marquer lo 
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Lumps vrai, il faudrait, ou bien fatro varier chaque jour la longueur 
du. pendule, pour la mettra en rapport avec la durée variable du 
jour vrai ; ou bien donner au pendule la longueur qui convient au 
jour moyen, eL foire disparaître, tous les jours ou tous les deux jours, 
la différence entre l'heure marquée par l'horloge et l'heure vraie. 

Tl y a , il est vrai , un inconvénient à substituer le temps moyen 
au temps vrai, pour régler les travaux do la journée; 1 heure de 
midi , au lieu d arriver exactement au milieu de la journée, c'est-à- 
dire à égale distance du lever et du coucher du soleil, se trouve au 
contraire, tantôt en avance, tantôt en retard, sur cet instant mi- 
lieu. Mais l'avance ou le relard du midi moyen sur le midi vrai, 
qui n'atteint jamais 17"', est assez faible pour que l'inconvénient 
que nous signalons n'ait pus une ^-ivindo importance ; cet inconvé- 
nient est loin de pouvoir contre-ha lancer les avantagea que prosente 
l'adoption du temps moyen de préférence au temps vrai. 

A Paris, les horloges publiques marquent le temps moyen de- 
puis l'année 1 816. L'exemple do Paris a été suivi depuis par beau- 
coup de villes de France. La grande facilité des communications 
par les chemina do fer, et la transmission si rapide des dépêches 
par les télégraphes électriques, sont deux causes qui feront partout 
renoncer à régler les horloges sur le temps vrai; ce n'ost que par 
l'adoption du temps moyen que les horloges des diverses villes 
pourront, sinon être complètement d'accord entre elles, au moins 
ne présenter que des différences constantes dues aux différences de 
longitude (§ 1 78). 

g 186. Les cadrans solaires, par leur nature, marquent nécessai- 
rement le temps vrai. Si l'on veut s'en servir pour mettre à 1 heure 
une horloge qui doit marquer le temps moyen , il faut avoir re- 
cours à la table do l'équation du temps (§ I 84} ; cotte table faisant 
connaître, pour chaque jour de l'année, la quantité dont le temps 
moyen avance ou retarde sur le temps vrai, et le cadran solaire- 
indiquant l'heure vraie à un instant quelconque, oo en déduira im- 
médiatement l'heure que doit marquer l'horloge à cet instant. 

Cependant on est parvenu à donner aux cadrans solaires des 
dispositions telles qu'ils fournissent directement des indications re- 
latives au temps moyen. Voici eo quoi consistent ces dispositions. 

Concevons qu'un cadran solaire soit construit , non pas sur la 
foco d'un mur fixe, mais sur la surface d'un corps mobile, tel qu'une 
plaque de fonte, par exemple ; concevons en outre que ce corps sur 
lequel lecadran est tracé, et auquel le stylo est invariablement fixé, 
soit installé de manière à pouvoir tourner d'une certaine quantité 
autour d'un axe parallèle à l'axe du monde. Si l'on maintient le ca- 
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dran constamment dans la position qu'on lui a supposée pour effec- 
tuer sa construction, c'est-à-dire pour déterminer les directions do 
ses lignes horaires , il est bien clair qu'il fonctionnera comme un 
cadran solaire fixe, et que par conséquent il marquera le lempsvrai. 
Mais si on le fait tourner autour de l'axe dont nous avons parlé , 
pour l'amener dans une autre position , dans laquelle on le main- 
tiendra ensuite invariablement, on voit que ses indications ne seront 
plus les mômes que précédemment; il ne marquera plus le temps 
vrai. Supposons, par exemple, qu'on ait fait tourner le cadran d'un 
angle d'un degré, dans lo sens rie la rotation diurne de ia sphère 
céleste ; son style, qui était parallèle à l'axe du monde, restera en- 
core parallèle à cette ligne, puisque l'axe do rotation est aussi dirigé 
suivant la même ligne ; les plans menés par lo style el par les di- 
verses lignes horairos auront donc tous changé do direction, exacte- 
ment de la môme manière que s'ils avaient tourné chacun d'un angle 
d'un degré autour du stylo lui-même. Lorsque l'ombre du stylo so 
projette sur la ligne horaire do midi, le plan horaire du soleil 
(g 179) no coïncide plus avec le méridien, mais avec un plan qui 
est incliné d'un angle d'un degré sur eu méridien ; le plan horaire 
de l'astre a donc tourne d'un degré depuis sa coïncidence avec le 
méridien, et par conséquent il est midi quatre minutes. De mémo , 
lorsque l'ombre du style coïncide avec les lignes horaires de I 1 '. 
2 h , 3 h , .... il est I 1 ' i™, S 1 "!", 3 1, 4 n ',...; c'est-à-dire que, par suite 
du déplacement que l'on a fait subir au cadran solaire, les heures 
qu'il indique sont toutes on retard de i minutes sur le temps vrai. 
Il est bien évidentqu'en faisant tourner ainsi le cadran solaire d'un 
angle plus ou moins grand , dans un sens ou dans l'autre , pour lo 
maintenir ensuite immobile dans la position qu'on lui aura fait 
prendre, on donnera à ses indications tel retard ou telle avance que 
l'on voudra sur lo temps vrai. D'après cela, il suffît de Taire tour- 
ner îo cadran, chaque jour, autour de l'axe qui lo supporto, et d'une 
quantité qui est indiquée par la valeur do l'équation du temps, pour 
quo les heures qu'il marquera aient sur lo temps vrai le mémo rc- 
lard ou la même avance que le temps moyen , c'est-à-dire pour 
qu'il marque précisément lo temps moyen. Tel est le principe des 
cadrans solaires à temps moyen, imaginés par M. de Saulcy. Sans 
entrer dans lo détail du mécanisme à l'aide duquel le cadran peut 
titre amené facilement, chaque jour, dans la position convenable , 
nous nous contenterons de dire qu'une aiguille peut tourner autour 
du centre d'un cercle divisé en Sfiîi parties égales; el que I aiguille, 
étant amenée successivement en regard de chacune de ces divi- 
sions, qui correspondent aux divers jours de l'année, entraîne avec 
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elle une courbe excentrique , qui agit pour incliner plus ou moins 
Eo cadran solaire sur sa position normale : la courbe excentrique , 
dont la forme a été déterminée d'après les valeurs que prend suc- 
cessivement l'équation du temps, aux diverses époques de l'année, 
amène ainsi le cadran solaire dans la position qui convient à cha- 
que jour. 

Une autre disposition, d'un usage plus ancien et plus répandu 
que la précédente, consiste à tracer sur un cadran solaire fixo, à 
plaque percée, une ligne courbe destinée à faire connaître, chaque 
jour, l'instant auquel il est midi moyen Cette ligne courbe, que l'on 
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manière dont celte courbe est construite, imaginons que, tous les 
jours d'une année, on ait observé, à midi moyen, la position qu'oc- 
cupe sur le cadran le jteL.iL espace tvkiirù u curies pondant au Irou 
do la plaque percée; et qu'on ait fait une marque visible sur le 
cadran , à chacun des points ainsi obtenus. Ces divers points sont 
placés, les uns à l'orient, les autres à l'occident de la ligno horaire 
de midi, suivant que le midi moyen retarde ou avance sur le midi 
vrai ; d'ailleurs, ils se trouvent nécessairement à d'inégales hau- 
teurs sur le cadran, par suite du changement qu'éprouve consom- 
ment la hauteur méridienne du soleil au-dessus do l'horizon , d'un 
jour au suivant. C'est l'ensemble des points ainsi obtenus qui dé- 
termine la méridionnodu temps moyen. D'après la manière mémo 
dont cette courbe vient d'être définie, il est clair que chaque jour, 
à l'instant do midi moyen , le petit espace éclairé a doit se trouver 
sur la courbe ; on sorte que, en observant le moment où cet espace 
éclairé vient la traverser, on aura le midi moyen, tout aussi faci- 
lement qu'on a le midi vrai en observant le moment où il traverse 
la ligne horaire do midi. II y a cependant une difliculté qui se pré- 
sente : c'est que, d'après la forme de la méridienne du temps moyen, 
le petit espaceéciairé a la traverse nécessairement deux fois chaque 
jour; il faut donc qu'on puisse distinguer, entre les deux instants 
ainsi obtenus, celui qui correspond réellement au midi moyen. A 
cet effet, on accompagne les diverses parties de la méridienne du 
temps moyen d'indications qui font savoir dans quelle portion de 
l'année chacuno d'elles doit servir. On inscrit , par exemple, le 
long do cette ligne, les noms des différents mois, /îj. 2i3. Ou 
bien encore on la divise en quatre parties, qui correspondent aux 
quatre saisons, et on leur applique des couleurs différentes, pou- 
vant rappeler les saisons auxquelles elles se rapportent : on mar- 
que, par exemple, en vert la partie qui correspond au printemps, 
en rouge celle qui correspond à l'été, en jaune colle qui correspond 
à l'automne, et en noir celle qui correspond à l'hiver. Par ce moyen, 
il ne peut plus y avoir d'ambiguïté ; on observe le moment où lo 
trait de lumière, passant par le trou de ia plaque, vient rencontrer 
la portion do la méridienne du temps moyon qui convient à l'époque 
de l'année où l'on se trouve, et l'on a ainsi l'instant précis du midi 
moyen. 

g I 87. Années tropique et sidérale. — Il serait incommode 
d'employer exclusivement lo jour comme unité, pour exprimer 
toutes les durées. Lorsqu'il s'agirait de durées un peu grandes, 
elles soraiont représentées par des nombres considérables de jours ; 
et la grandeur de ces nombres empêcherait qu'on pût s'en faire 
30 
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une idée bien nette. C'est pour cela qu'on se sert d'une autre unité 
de temps, plus grande quo lojour, ii laquelle on donne le nom 
d'année. 11 suffit, d'ailleurs, que l'on connaisse le rapport qui existe 
entre les durées do l'année et du jour, pour que l'emploi de cette 
nouvelle unité revienne à l'emploi de la première. 

L'année a été déterminée par le mouvement apparent du soleil 
sur la sphère céleste, do même que le jour moyen a élé déduit do 
la considération delà rotation diurne du soleil autour do Taxe du 
monde ; on a pris, pour l'année, le temps que le soleil met à faire 
le tour entior do l'éclipliquc (g 129). Mais il y a deux manières 
différentes de déterminer ce temps. Supposons qu'eu observe , à 
une certaine époque , l'instant auquel le ccnlry du soleil passe à 
l'équinoxe du printemps (S 150); puis qu'on observe de nouveau le 
passage do ce centre au même équinovc, après que l'astre aura fait 
le tour entier du ciel : l'intervalle de temps compris entre ces deux 
coïncidences successives du centre du soleil avec l'équinoxe du 
printemps , constitue ce qu'on nomme ['année tropique. Si , au lieu 
de cela , on détermine le temps que le soleil met à faire le tour du 
eiel, par rapport aux étoiles, c'est-à-diro le temps compris entre 
deux coïncidences successives du centre du soleil avec une môme 
étoile située sur l'écliplique, on obtient ce qu'on nomme l'année 
sidérale. 

L'année tropique et l'année sidérale auraient exactement la même 
durée, si l'équinoxe du printemps conservait constamment la même 
position par rapport aux étoiles. Mais il n'en est pas ainsi : l'équi- 
noxe se déplace parmi les étoiles , en vertu des mouvements de 
précession (§ i 62) et do nutation (§ 172). Lo mouvement de pré- 
cossion le fait rétrograder uniformément à travers les constella- 
tions; la nutation modifie ce mouvemont rétrograde, en l'accélé- 
rant et le retardant périodiquement, sans cependant en changer le 
sens. Cette rétrogradation continuelle de l'équinoxe fait quo lo so- 
leil , après l'avoir quitté, y revient plus lot qu'il n'y reviendrait , si 
l'équinoxe était immobile parmi les étoiles ; il en résulte que l'année 
tropique est plus courte que l'année sidérale. De plus, la variation 
périodique qu'éprouve la vitesse de l'équinoxe, en vertu do la nu- 
tation, fait que la différence entre l'année sidérale et Tannée tro- 
pique est, tantôt plus grande, tantôt plus petite : la durée de 
l'année tropique varie cuire certaines limites, qui sont d'ailleurs 
très peu différentes l'une de l'autre. 

La comparaison des résultats ubleuus, par l'observation du soleil 
à des époques éloignées les unes des autres , a permis de détermi- 
ner la durée de l'année sidérale avec une grjndu esactilude : ou a 
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trouvé ainsi quccetto durée est de 365>,2563S;i5. Quant à l'année 
tropique, sa valeur moyenne, c'est-à-dire la valeur qu'elle aurait si 
lequinose ne rétrogradait qu'en vertu de la procession , est de 
3G5',2i9264. L'intervalle de temps compris entre deux retours 
successifs du soleil à Véquinoxc du printemps est réellement, 
tantôt un peu plus grand , tantôt un peu plus petit que ce dernier 
nombre, suivant la position que le pôle de la sphère céleste occupe 
sur l'ellipse de nutation [§ 172). 

g 188. Calendrier, ses réformes. — Pour Taire connaître 
l'époque à laquelle se passe un fait quelconque, on donne la ihite do 
ce fait. La date n'est autre chose que l'indication du temps écouié 
depuis une époque remarquable, ou ère, jusqu'à la production du 
fait dont il s'agit. Mais, par la raison que nous avons donnée 
(§ i 87), ou n'exprime pas la valeur de ce temps par un nombre do 
jours et une fraction de jour , l'année est employée comme une 
unité principale , dont le jour et les fractions de jour ne sont que 
des subdivisions. C'est pour cela qu'on imagine que dos années se 
succèdent sans interruption , à partir de l'ère qu'on a adoptée , de 
manière à former une série indéfinie, et qu'on attribue à chacune 
de ces années un numéro d'ordre destiné à la distinguer do toutes 
les autres. On donno la date d'un fait, en indiquant : t" le numéro 
de l'année dans laquelle il so passe ; 2° la place qu'occupe dans 
cette année le jour auquel ii se rapporte; 3" enfin , l'heure préciso 
do son accomplissement. 

Les années , dont on se sert ainsi pour exprimer les dates , doi- 
vent nécessairement se composer d'un nombre exact do jours, afin 
qu'il n'arrive pas qu'un même jour appartienne à la fois à une an- 
née par son commencement, et à l'année su i van le par sa fin ; ou au 
moins il serait extrêmement incommode qu'il en fût autrement. Les 
années tropique et sidérale, dont chacune se compose de 365 jours 
et à peu près un quart de jour, ne peuvent donc ôlro prises ni 
l'une ni l'autre pour col usage. On adopte pour cela une année de 
convention, à laquelle on donne le nom û'aimèe civile. Cette année 
sc-décompose en 12 mew, dont chacun contient un nombre exact 
de jours : et , dans chaque mois , les jours portent des numéros 
d'ordre. 

On comprend toute l'importance qu'il y a à mettre l'année civile 
en rapport avec la période des variations do la déclinaison du so- 
leil , période qui est en mémo temps celle de la succession des sai- 
sons. Sans cela, les saisons, qui ont une si grande influence sur les 
travaux do l'homme , arriveraient, dans les années successives , à 
des dates qui no se correspondraient pas :1e printemps, par 



352 MESURE DU TEMPS PAR LE MOUVEMENT DO Snj,F,ir.. 



exemple, commencerait tantûl dans les promiors mois, tantôt vers 
le milieu de l'année, tantôt dans les derniers mois. Or, c'est préci- 
sément l'année tropique qui est ladurée de cette période des sai- 
sons, puisque c'est l'intervalle do temps compris entre los commen- 
cements rlo doux printemps consécutifs. C'est donc avec l'année 
tropique , et non avec l'année sidérale , que l'année civilo doit être 
mise en rapport : on doit Taire en sorte que, dans un intervalle de 
temps quelconque, aussi grand qu'on voudra , il y ait autant d'an- 
nées civiles que d'années tropiques. Si l'on veut satisfaire à cette 
condition , il est impossible que les années civiles se composont 
toutes d'un même nombre de jours ; elles doivent, au contraire, étro 
inégales, ol se succéder de telle manière, que leur valeur moyenne, 
pour un long intervalle de temps, soit précisément égale à la duréo 
de l'année tropique. 

C'est sur ces idées qu'est basé le calendrier dont on Tait usage- 
maintenant dans la plus" grande partie do l'Europe. Nous allons 
voir quelles sont les réformes qu'on lui a fait subir progressivement, 
pour l'amener à l'état où il osl actuellement. 

§ 1 89, A Rome , l'année instituée par Numa, et réglée sur le 
mouvement de îa lune, comprenait soulomont 335 jours. Elle était 
divisée en 1 2 mois, dont les durées étaient inégales, comme l'indique 
le tableau suivant : 



Pi | ■ !" i 1 1 il I I' . 

Oi'tulirt. . . 

NnviMlInr. . 
Di-coiulu'e. . 



Les noms attribués aux différents mois, dans ce tableau , sont 
ceux qu'on leur donne maintenant ; ils sont les mêmes que ceux 
dont on so servait a Rome, à l'exception àe juillet ot nortf, qui ont 
été substitués aux mots quintilis ot sextllfo, le premier on l'honneur 
de Jules César, le second en l'honneur d'Auguste.. Dans chaque 
mois, les jours n'étaient pas désignés comme ils lo sont maintenant, 
par des numéro* croissant réfxu lié renient depuis le commencement 
jusqu'à la fin : on donnait los noms de calendes-an premier jour de 
chaque mois, noues au cinquième ou au septième jour, ides, au trei- 
zième ou au quinzième jour ; et l'on désignait tous les autres jours 
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par des numéros indiquant de combien ils précédai ont lo pins pro- 
chain dôces [rois jours particuliers. 

On ne tarda pas à reconnaître l'inconvénient qu'il y avait à ce 
que la durée de l'annéo civile ne fût pas en rapport avec la période 
du retour des saisons ; et l'on décida que , tous les deux ans , on 
intercalerait un nouveau mois enlro lo vingt-troisièino et lo vingt- 
quatrième jour de février, afin de ramener le commencement do 
chaquo saison îi une date de même dénomination. Ce mois interca- 
laire avait d'abord été composé île 23 jours ; ensuite, on laissa aux 
pontifes le soin de lui donner la longueur convenable, on raison du 
but qu'il s'agissait d'atteindre. Les pontifes abusèrent du pouvoir 
qui leur était ainsi accordé, et, enlro leurs mains, le calendrier 
romain tomba dans le plus grand désordre ; c'ost ce qui engagea 
Jules César à y apporter une réforme telle, que les mêmes abus ne 
[lussent plus se reproduire. 

11 fit venir d'Alexandrio l'astronome Sosigéne, et se concerta avoc 
lui pour rétablissement d'une règle uniforme, destinée à déterminer 
à l'avenir lo nombre do jours dont se composerait chaque année 
civile. II fut décidé _quon ■donnerait à l'année civile une valeur 
moyenne do 365i,2îi, valeur que Sosigéne savait être à. peu près 
celle do l'année tropique ; ot comme l'annéo civile no devait conte- 
nir qu'un nombre exact de jours, on convint que, sur quatre années 
consécutives, il y en aurait d'abord trois do 36!i jours chacune, et 
que la quatrième serait de 366 jours. Pour ne conserver que les 
douze mois de l'anncede Kuma, Jules César ajouta deux jours aux . 
mois de janvier, août, décembre, et un seul jour aux mois d'avril , 
juin, septembre, novembre; il no changea rien an mois du février, 
qui était cependant le plus court de tous, pour ne pas troubler le 
culte des dieux, infernaux, auxquels co mois était consacré. D'après 
cela, les mois se trouvèrent composés ainsi qu'il suit : 



L'ensemble d 
tait la duréo qiv 
les quatre ans, I 



douze mois forme un total de 3Gii jours ; c'é- 
ail avoir habituellement l'année civilo. Tous 
:o devait contenir un jour do plus : Jules César 
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décida que co jour complémentaire serait ajouté au mois de février, 
et intercalé entre !o vingt-troisième et ie vingt-quatrième jour <le co 
mois; mais, pour no rien changer aux dénominations des autres 
jours du mois, comme le vingl-quaLrièim; jour du février s'appelait 
sextn-cakudas , on donna au jour intercalaire le nom rie bk-sexto- 
calendns. C'est de ce nom du jour ajouté au mois de février, que 
vient le nom d'omis bissextile, pour chaque annôo composée do 
366 jours. 

La réforme ainsi introduite par Jules César, dans la manière de 
déterminer les durées des années civiles successives , est ordinai- 
rement désignée sous le nom de réforme julienne; et le calendrier 
basé sur les règles qu'il a établies, se nomme calendrier julien. La 
première année dans laquelle co calendrier ait élé suivi , est l'an- 
née 44 avant J.-C. Le commencement do celle année fut tixé par 
Jutes César à une époque telle que les principales fètos arrivassent 
dans les saisons auxquelles elles devaient correspondre ; il en ré- 
sulta que l'année précédente, 45 avant J.-C, se composa rie 
445 jours, ce qui lui valut le nom d'année de confusion. 

§ 190. Le calendrier julien fut suivi, sans aucune modification, 
pendant un grand nombre d'années. Cependant, la valeur moyenne 
qui avait été attribuée à l'année civile étant un peu différente do 
l'année tropique, il finit par eu résulter un changement notable dans 
les dates auxquelles arrivaient, chaque année, les commencements 
des saisons; on sorte que, si l'on n'y avait pas porté remède, une 
mémo saison se serait déplacée peu à peu dans l'année, do manière 
à commencer successivement dans les différants mois. 

Le concile rie Nicée, qui se tint en l'an 321 du l'ère chrétienne, 
adopta une règle fixe pour délerminer chaque année l'époque de la 
fête do Pâques: cette règle est basée sur ce que l'on croyait que 
l'équinoxo du printemps arriverait tous les ans le 2 1 mars, comme 
cela avait eu lieu l'année même du concile C'est ce qui aurait existé 
en effet, si la valeur moyenne de l'année civile du calendrier julien 
eût été exactement égale à l'année tropique. Mais, tandis que la 
première est de 36i>i,25, la seconde se compose de 365;, 242264 : 
l'année tropique est donc plus petite que l'année julienne de 
O',u07736, ou 1 4" 1 8", Il en résulte que, lorsqu'il s'est écoulé une 
période do qualro années juliennes, l'équinoxo du printemps, au lieu 
d'arriver à une date do même dénomination , et précisément à la 
même heure que quatre années auparavant , arrivo en réalité trois 
quarts d'heuro plus toi (^,030944, ou 44"' 34 1 ) ; après une nouvelle 
période de quatre années, cet équinoxe avance oncore de troisquarls 
d'heure, ot ainsi de suite. Jîn sorte que, au bout d'un certain 



nombre d'années, à partir de l'an 325, l'équinoxe a dû arriver le 
20 mars, puis plus tard le 1!i mars, puis lo 18, otc. Cette avance 
cunlinuelle de la date de l'équinoxe du printemps, signalée par les 
astronomes, détermina lo pape Grégoire XIII à apporter une nou- 
velle réforme an calendrier. 

C'est en i'an 1 582 quo la reforme grégorienne fut opérée. Dans 
l'espace des 1257 ans qui s'étaient écoulés depuis l'époque du con- 
cile de Nieée , l'excès do l'année julienne sur l'année tropique , en 
s'accumulant d'année en année , avait dû faire avancer !a dale de 
l'équinoxe do 1 257 fois 0'. 007736, ou 9>,724 : en 1582, l'équi- 
noxe arriva en effet le 1 1 mars , au lieu du 21 , Pour faire dispa- 
raîlre cette avance de 10 jours, < u 1 1 ■ rér:!iinii\<> avait éprouvée depuis 
l'époque du concile de Nicée, et le ramener à la date primitive du 
2 I mars, !o pape Grégoire XIII décida que le lendemain du 4 oc- 
tobre 1582 se nommerait, non pas le 5 octobre, mais loi li octobre. 
Ce changement de date ne suffisait pas pour détruire l'inconvénient 
qu'avait présenté l'emploi du calendrier julien : il fallait encore 
apporter une modification à la règle qui servait à déterminer les 
longueurs des aimées civiles successives, alin d'éviter pour l'avenir 
que cette avance progressive, de la date de l'équinoxe ne se repro- 
duisît. Aussi le pape décida-t-il en outre que, dans l'espace do 
400 années consécutives , il n'y aurait que 97 années bissextiles , 
au lieu de 100 qu'il devait y avoir dans le calendrier julien. Cela 
faisait 3 jours retranchés sur 400 ans , et par conséquent la valeur 
moyenne de l'année civile se trouvait diminuée de 0',0075 : celte 
valeur moyenno do l'année civile, qui était de 335 ! ,33 dans lo ca- 
lendrier julien, fut donc réduite à 365', 2425, ce qui est extrême- 
ment peu différent de la valeur do i'année tropique. L'année gré- 
gorienne ainsi obtenue est encore plus grande que l'année tropique 
de 0', 000236 ; la dale de l'équinoxe. du printemps doit donc encore 
tendre à avancer peu à peu, en vertu de cet excès : mais il est aisé 
do voir qu'il faudrait plus de 4000 ans pour que celte dale avançât 
d'un jour. On doit donc regarder la réforme grégorienne commo 
pouvant suffire pour un très grand nombre de siècles. 

Voici maintenant en quui consiste la règlo d'après laquelle on 
intercale les 97 années bissextiles dans l'espace de 400 ans. Bans 
lo calendrier julien , les années bissextiles-se trouvaient être celles 
dont les numéros, comptés à partir de l'èro chrétienne, étaient 
exactement divisibles par le nombre 4. Les années séculaires, telles 
que 1 400, 1 500, 1600, étaient donc toutes des années bissextiles. 
On décida que l'on continuerait à mettre 366 jours dans les années 
dont les numéros seraient, divisibles par 4 : mais que , sur quatre 
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années séculaires consécutives, il y en aurait [rois qui feraient 
exception à la règle : sur ces quatre années séculaires, la seulo qui 
ilut rester bissextile fut celle dont le numéro su compose d'un 
nombre fie centaines exactement divisible par 4 . Ainsi l'année 1000 
a dû être bissextile; 1700 et 1800, oui été des années communes; 
1900 sera également une année commune, 2000 sera bissextile, 
et ainsi de suite. Par ce moyen , dans l'espace de 100 ans, trois 
années qui seraient bissextiles dans le calendrier julien, deviennent 
des années communes; et par conséquent il no reste plus que 
97 années bissextiles, au lieu de 100. 

Le calendrier grégorien fut adopté promplement en France et en 
Allemagne: plus tard, l'Angleterre l'adopta à son tour. Maintenant, 
il est on vigueur chez tou.s li's peuples chrétiens d'Europo, excepté 
en Russie , où Ton suit encore le calendrier julien. Il résulte de là 
que les dales de la Russie ne s'accordent pas avec les nôtres. En 
loSâ , la réforme grégorienne établit une différence de I 0 jours 
eotre les dates du calendrier julien et celles du nouveau calendrier; 
l'année séculaire 1600 étant restée bissextile dans le calendrier 
grégorien , celte différence do 1 0 jours se conserva jusqu'à, la lin 
du x vu" siècle ; l'année 1700 ayant éLé bissextile dans le calendrier 
julien , et commune dans le calendrier grégorien , la différence des 
dates prises dans les deux calendriers fut de 1 1 jours pendant tout 
le xvii i« siècle; enfin, parla mémo raison, la différence augmenta 
d'un jour en I 800, et elle est actuellement de 12 jours. Le jour quo 
l'on appelle en Russie le 5 avril 1 853, est en Franco le 1 7 avril ; lo 
2ii avril do la Russie correspond à notre 7 mai. Pour éviter toule 
ambiguïté, lorsqu'on cite une date appartenant au calendrier julien, 
on prend ordinairement lo soin d'écrire au-dossous la date qui lui 
correspond dans lo calendrier grégorien. Ainsi, dans les deux exem- 
ples qui viennent d'étro pris, on dit le^ avril 1 S53, le 4853. 
On se sert aussi quelquefois des mots [vieux style), mis entre pa- 
renthèses à la suilu do la date julienne que l'on cite, pour qu'on 
ne puisse la confondre avec une date grégorienne. 

§ 191 . La division de l'année en 12 mois, introduite dans lo 
calendrier par Numa , et conservée par Jules César avec quelques 
modifiealions dans la longueur des mois , n'a pas cessé d'étro en 
usage jusqu'à nos jours. Les durées inégales des divers mois dont 
l'année se compose actuellement, sont exactement celles qui ont été 
adoptées par Jules César, et qui sont indiquées dans le tableau <!s 
la page 353. Les mois ont, les uns 30 jours, les autres 31 jours; il 
n'y a d'exception que pour le mois de février, qui contient 28 jours 
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dans li 



La répar 



un pci 



s années bissextiles. 
30 jours et des mois 
u on est quelquefois 



de 3 

embarrassé de savoir de 
combien de jours se com- 
pose tel ou tel mois. Il no 
sera peut-être pas inutile 
d'indiquer le moyen sui- 
vant, pour résoudre laques- 
tion avec la plus grande 
facililé. On fermé la main 
gauche, puis, avec l'index 
de la main droite, on tou- 
che successivement les sail- 
lies et les creux qui se trou- 
vent à la naissance des 
quatre doigts , fia- 2i6 (lo 
pouce est excepté); en même 
temps on prononce les noms 
des différents mois, dan3 
l'ordre dans lequel ils so 
succèdent. Ainsi , janvier 
correspond à la première 
saillie, février au premier 
creux , mars à la deuxième 
saillie , avril au deuxième 
creux, et ainsi de suite. Ar- 
rive à la dernière saillie, qui 
correspond à juillet, on re- 
commence à toucher les 
saillies et les creux dans le 
même ordre, tout on conti- 
nuant la série des. mois , 
/iy. 2i7; et l'on ne s'arrête 
que lorsqu'on a épuisé les 
douze mois. Tous les mois 
qui correspondent ainsi aux saillies, sont do 31 jours; les autres, 
qui correspondent aux creux, ont 30 jours, il l'exception de fé- 
vrier, qui on a 28 ou 89, suivant les cas. 

§ 1 92. Il existe , dans les calendriers , une autre division du 
Inmpsen périodes do sept jours, ou semaines, dont il est bon do 
dire an mol. La semaine ne sert en aucune manière à l'indication 
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des dates ; elle u n aucun rapport simple, soit avec l'année, soit 
avec le mois. Celle période uniforme du sept jours se succède, sans 
. altération aucune, ii travers les mois, les années, les siècles, quelles 
que soient les durées que l'on attribue à ces grandes divisions du 
temps. Les sept jours tic chaque semaine ont chacun un nom spé- 
cial ; en sorte que , non-seulement un jour quelconque a une date 
différente do celle dos autres jours, mais en outre il est désigné par 
un nom particulier, qui indique la place qu'il occupe dans la se- 
maine à laquelle il appartient. 

L'origine do la semaine se perd dans la nuit des temps. Voici 
comment on explique la succession des noms attribués aux jours 
dônt elle se compose Les anciens ne connaissaient que 1 planètes, 
y compris le soleil et In inné (g 60); ils les rangeaient dans l'ordre 
suivant, d'après les durées de leurs révolutions , et aussi d'après 
leurs distances présumées à la terre : 

Saturne, 

Jupiter, 

Mars , 

le Soleil, 

Vénus , 

Mercure , 

la Lune. 

Ce sont- les noms de ces planôles qui ont été attribués aux 7 jours 
do la semaine, mais dans un ordre évidemment très différent. 
D'après ni) usage suivi anciennement en Égypto, chacune des vingt- 
quatre heures de la journée était consacrée à uno planète, et l'on 
donnait à chaque jour le nom de la planète qui correspondait à sa 
première heure. On prenait successivement les diverses planètes 
dans l'ordre dans lequel elles viennent d'être inscrites ; et lorsqu'un 
était arrivé à la Lune, qui termine la liste, on recommençait à 
Saturne, pour continuer do mémo. D'après cela , lo premier jour 
devait prendre le nom do Saturne , et c'est de là que vient lo mot 
samedi. La 2" heure de ce premier jour était consacrée à Jupiter, 
la 3* à Mars,.,, la 7" à la Lune, la 8" à Saturne, la 9 e à Jupiter,... 
la 1 i" à la Lune,... la 21' à la Luno, la 22" à Saturne, la 2.'i t à 
Jupiter, et enfin la 21" à Mars. La 1" heure du jour suivant était 
donc consacrée an Soleil ; aussi le lendemain du samedi était-il le 
jour du soleil. C'est en olfet le nom qu'il porte dans certains calen- 
driers, dans lo calendrier anglais, par exemple [sundatj) ; notre 
. mot timidité Ae, qui lui a été substitué , vient de dominka dûs, La 
2 e heure du dimanche étant consacrée à Vénus, la 3" à Mercure, 
la 4 e à la Lune, et ainsi do suite, on voit que la 24" heure du même 
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jour l'était à Mercure; la i r ° heure du lendemain du dimanche était 
doue consacrée à la Lune, d'où le nom de lundi, attribué à ce jour. 
En continuant do la même manière, ou voit que le lendemain du 
lundi a dû prendre le nom de Mars [mardi] : quo le lendemain du 
mardi a dû prendre celui de Mercure (mercredi); que le jour suivant 
était le jour de Jupiter (jeudi ) ; et qu'enfin le lendemain du jeudi 
était !e jour de Vénus (vendredi). Lu 34' heure du vendredi se trou- 
vant consacrée à la Luno , la 1 " heure du jour suivant l'était à Sa- 
turne; en sorte que io lendemain du vendredi prenait de nouveau 
le nom de samedi, et ainsi do suite indéfiniment. 
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C1IAP1TBB QUATRIÈME. 

DE LA LUNE. 



LOIS DU MOUVEMENT DE LA LUNE. 

§ 193. Après le soleil, la lune est celui de tous les astres qui 
nous offre le plus d'intérêt. Non-seulement elle pique notre curio- 
sité par ces formes si variées' sous lesquelles nous la voyons succes- 
sivement, niais encoro ello nous esl d'uno très grande utilité , en 
nous éclairant fréquemment pendant les nuits : aussi allons-nous 
nous occuper immédiatement d'étudier en détail les lois de son 
mouvement. L'élude que nous avons déjà faite des lois du mouve- 
ment du soleil nous facilitera beaucoup la nouvelle élude que nous 
allons entreprendre ; plusieurs des résultais que nous obliondrons 
ont une grande analogie avec ceux que nous connaissons déjà , et 
cela nous permettra de les présenter plus rapidement. 

g h 94. La lune se déplace parmi les étoiles. — Il est très 
facile de reconnaître que la lune ne conserve pas une position in- 
variable sur la sphère célcsle , par rapport aux étoiles. La lumière 
qu'elle répand dans noire atmosphère n'est pus as^ez grande pour 
nous empêcher d'apercevoir les étoiles un peu brillantes qui sont 
dans son voisinage, lin examinant atlentivemcnl , à la simple vue, 
la position quo la lune occupe par rapport à quelques étoiles voi- 
sines, on voit que celte position change d'une manière sensible dans 
l'espace do quelques heures. La fig. 248 montra de combien la lune 
se déplace en 2 4 heures ; pendant eel intervalle de temps, elle passe 
de la position 1 à la position 2. Si l'on compare cette figure avec 
la fin. 188 (page 23 G), qui représente le déplacement journalier du 
soleil dans la même région du ciel, on' voit que le mouvement do la 
lune parmi les étoiles est beaucoup plus rapide que celui du soleil ; 
la lune parcourt on un jour un arc environ treize fois plus grand 
que l'arc parcouru en mémo temps par le soleil. 

lin observant la lune pendant un assez grand nombre de jours , 
on la voit se mouvoir à travers diverses conslellalions, ol faire ainsi 
lu tour entier do la sphère céleste. Si l'on marque de temps en temps, 
sur une carte céleslo (planche II, page 173), la position qu'elle oc- 
cup'o au milieu des étoilos, on voit qu'elle nes'écarlc jamais beau- 
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coup de la roule quo suit le soleil dans son mou voment annuel ; elle 
ïc meut à peu près suivant le gnnd cercle do lecliptique, en ne 




s'en écartant que de petites quantités, tantôt au nord de ce cercle, 
tantôt au sud. Ce mouvement de la luno est direct (§ 162), c'est-à- 
dire qu'il s'effectue dans le même sens que le mouvement du soleil 
sur lecliptique ; la principalo différence eniro ces deux mouve- 
ments consiste dans la vitesse, qui est environ treize fois plus 
grande pour la lune que pour le soleil. 

§ 1 9o . Phnscs de la lune. — En môme temps quo la lunu 
parcourt les diverses constellations qui existent le long do l'éclip- 
iique, elle, se présente à nous sous des formes très diverses que Ton. 
nomme ses phuses. Ces changements de forme, qui se reproduisent 
périodiquement, comme tout le monde le sait, ne dépendent pas 
delà position que la luno occupe parmi les étoiles. Lorsque cet astre, 
parti d'une position où on l'a observé dans une certaine constella- 
tion , a fait tout le lour du ciel pour revenir à celle même place, il 
ne présente pas la phase qu'il avait présentée d'abord ; lorsque, 
après un nouveau tour, il revient encore se placorde mémo dans la 
constellation dont il s'agit, la phase sous laquelle il se monLro est 
différente de chacune dos deux précédentes. Mais si l'on compare 
la position do la lune dans le ciol à colle qu'occupe en mémo temps 
le soleil, on voit que c'est de cette position relative des deux astres 
que dépendent les phases do la lune. Toutes les fois que la lune se 
retrouve à une mémo distance Hngulairo du soleil , elle nous pré- 
sente la mémo phasa, quelles quo soient d'ailleurs les constellations 
au milieu desquelles ces doux astres nous apparaissent. 

La lune parcourant à peu près la même route quo le soleil sur 
31 
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la sphère céleste, mais avec une vitesse plus grande que cclie do 
ce dernier astre, il en résulle, pour lo mouvement relatif des deux 
astres, des circonstances particulières dont il est très facile de se 
rendre compte. A certaines époques, la lune atteint le soleil, et 
passe, soit dans le lieu même qu'il occupe sur la sphère, soit un 
peu à coté: bientôt elle, le dépasse, en vertu cie la plus grande 
rapidité do son mouvement, et s'en éloigne de plus en plus; on 
continuant ainsi à marcher en avant du soleil , elle finit par le re- 
joindre de nouveau, pour le dépasser encore, et ainsi de suite. Los 
positions que la lune prend successivement, par rapport au soleil, 
sont exactement les mêmes que si le soleil restait immobile sur la 
sphère, et que la lune fût en mouvement sur un grand cercle pas- 
sant à peu près par le soleil. 

Lorsque la lune vient passer dans la région du ciel où se trouve 
lu soleil, on no l'aperçoit pas. Au bout d'un jour ou deux , si l'on 
regarde le ciel pou de temps après le coucher du soleil , on voit la 
lune du côlé de l'occident, sous la forme d'un croissant très délié, 
jiij. 349 ; ce croissant, animé du mouvomont diurne comme tous 
les astres, finit bientôt par disparaître au-dessous do l'horizon. Les 
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j ours suivants, on aperçoit également la lune dans les circonstances 
analogues , c'est-à-dire un peu après le coucher du soleil ; mais 



PHASES l>r r.A LUNE. 363 
on la voil de moins en moins rapprochée du point de l'horizon où 

10 soleil s'est couché, et son croissant s'épaissit de plus en plus en 
son milieu, fig. 250 ; le coucher de la luno retarde de jour en jour 
sur celui du soleil. Six ou sept jours après que l'on a commencé à 
voir la lune sous la forme d'un croissant très délie, elle se montre 
sous la figure d'un demi- cercle, fig. 251 ; alors elle s'est déjà assez 
éloignée du soleil pour ne traverser le méridien qu'environ 6 heures 
après lui , c'est-à-dire à fi heures du soir. A parlir de là , la luno 
s'élargit encore, et passe insensiblement du demi-cercle à un cercle 
complet, en prenant des formes intermédiaires, telles que celle 
que représente la fig. 282. Sept jours environ après que la lune 
avail été vue sous la forme d'un demi-cercle , fig. 25 1 , elle de- 
vient tout à fait circulaire, fig. 253 ; alors elle passe au méridien 
■I 2 heures plus tard que le soleil , c'esl-à-diro à minuit ; elle se lève 
quand il se couche, et se couche quand il so lève. En continuant à 
observer la luno, on voit qu'elle se lève et so couche toujours de 
plus en plus tard, et qu'elle repasse successivement par les mômes 
formes que précédemment, mais dans un ordre inverse; on re- 
marque, en outre, que la partie la plus convexe du conlour visible 
de la lune est désormais tournée vers l'orient, tandis que précé- 
demment elle l'était du coté de l'occident. Ainsi la lune, après avoir 
pris la forme d'un cercle complet, se déprime progressivement du 
côté de l'occident , fig. 254, et, au bout de sept jours, elle n'a déjà 
plus que la forme d'un demi-cercle, fig. 255 : alors elle ne passo 
au méridien qu'environ 1 8 heures après le soleil , c'est-à-dire vers 
6 heures du matin. Bientôt elle ne montre plus qu'un croissant, 
fig. 256, que l'on voit le malin, un peu avant le lever du soleil, et 
du côté de l'orient. Six ou sept jours après qu'on l'a vuo sous ia 
forme d'un demi-cercle , fig. 255, elle paraît comme un croissant 
très délié, fig. Toi, situé près du point de l'horizon où lo soleil va 
se lever. A partir de là, pendant deux ou trois jours, on no voit pas 
du tout la lune , et, au bout de ce temps, on commence à l'aperce- 
voir lo soir, après le coucher du soleil, sous la forme du premier 
croissant dont nous avons parlé, fig. 249. 

C.os modifications successives des formes sous lesquelles la luno 
se présente à nous se reproduisent constamment de la même ma- 
nière, et dans le môme ordre. D'ailleurs, ce n'est pas seulement la 
nuit qu'on peut les observer ; toutes les fois que la lune n'est pas 
trop rapprochée du soloil , on la voit sans peino on plein jour, et 

11 en résulte une plus grande facilite pour suivre convenablement 
ces changements de forme, et s'assurer qu'ils se produisent bien 
conformément à ce que nous venons de dire. 
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g I 9G. Cherchons maintenant il nous rendre compte do la cause 
qui fail que la lune se montre sous Unit d épéris divers. 

11 est naturel de se demander d'abord si cela ne pourrait pas tenir 
à la forme particulière du cet astre, qui, en se tournant successive- 
ment de différents côtés, nous montrerait ainsi les diverses parties 
de son contour. Mais il y a une obsorvation bien simple, que I on 
peut répéter assez souvent, et à l'aide de laquollo on s'assure que 
les phases de la lune doivent être expliquées d'une tout autre ma- 
nière. Cotte observation prouve que, généralement, nous ne voyons 
qu'une portion de la face de la lune qui est tournée de notre côté, 
et que , si nous vovions cette face tout entière, la lune nous paraî- 
trait constamment avoir la forme d'un cercle. Voici en quoi elle 
consiste. Pendant que la lune fe déplace sur la sphère céleste, il lui 
arrive de temps en temps de passer devant une étoile, de manière 
à la soustraire à nos regards : on dit alors qu'il se produit une 
occultation de l'étoile. Or, il est clair que, dans ce phénomène par- 
ticulier, dû au mouvement do lu lune par rapport à l'étoile, les 
choses se passent comme si la lune était immobile, et quo l'étoile c, 
fig. 258 , fût en mouvement suivant une certaine ligne, telle que 
m». Si le croissant de la lune formait la 

"V, s* . totalité de la face do cet astre qui est 

iî*^ ]\ tournée de notre côté, l'étoile resterait 

[ \ j j visible tant qu'elle n'aurait pas atteint 

J^X. / le bord intérieur du croissant, en a ; elle 

^<!i__^y x " e scait invisible que pendant le temps 
Fi B . S58. qu'ollo mettrait à traverser ce croissant. 

Mais, au lien de cela, on voit l'étoile dis- 
paraître longtemps avant qu'elle ait atteint le bord intérieur du 
croissant; au noment où l'on cesse de l'apercevoir, elle se trouve en 
un point kquo l'on juge facilement être situé sur la circonférence du 
cercle dont le bord extérieur du croissant fait partie. Ainsi.il résulte 
bien de là que, généralement, nous no voyons pas la totalité de la 
face de la lune qui est tournée de notre côté ; une portion seulement 
do cette face nous est rendue sensible par la lumière. 

Lorsque nous apercevons une portion notable de la fane de la lune 
qui est tournée vors nous , fig. 250 à 256 , nous distinguons sans 
peine certaines taches grisâtres, qui, par leur ensemble, donnent 
grossièrement à la lune l'aspect d'uno figure humaine. 11 est aisé do 
s'assuror que ces taches, dont nous no voyons habituellement qu'une 
partie plus ou moins grande, se présentent à nous toujours de la 
même manière. La portion lumineuse de la face de la lune qui est 
tournée vers nous s'étend d'abord de plus en plus, jusqu'à em- 
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brasser complètement ces taches , f\g. 249 il 553; puis elie su 
rétrécit pou à peu de manière- à les abandonner progressivement, 
fig. 253 a 257. Il est impossible de ne pas reconnaître là tous les 
caractères d'un corps dont In surface, non lumineuse par elle-même, 
est éclairée successivement dans ses diverses parties par un corps 
luminoux voisin. Si l'on fait attention , on outre, que la partie con- 
vexe du croissant de la'lune est toujours tournée du côté du soleil, 
de toile sorte que la ligne qui joint ses deux cornes est dirigée per- 
pendiculairement à la ligne qui joint la lune à cet astre, on verra que 
la lune n'est lumineuse quo parce qu'elle est éclairée par le soleil. 

Les apparences nous portent à regarder la lune comme étant un 
corps spherique. Le soleil no peut éclairer à chaque instantqu'une 
moitié de sa surface, et c'est suivant que nous apercevons une por- 
tion plus ou moins grande de cotte moitié éclairée, que la lune nous 
paraît sous telle ou telle phase. Pour nous rendre un compie com- 
plet do la succession dos phases , concevons que la lune se meuvo 
en décrivant un cercle ABC .. autour de la terre T, fig. 259 , et 




que le soleil S soit situé dans le plan de ce cercle, à une distance 
de la terre extrêmement grande relativement au rayon TA ; de telle 
sorte que les rayons de lumière envoyés par le soleil à la lune, 
dans toutes les positions A, B, C, D, ... qu'elle occupe successive- 

at, 
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ment, puissent être regardés comme parallèles entre eux. La moitié 
de la surface de la lune, qui est éclairée par le soleil, est toujours 
dirigée du côté de cet astre; celte moitié est limitée par un cercîo 
mu. Dr la terre T on ne peut apercevoir que la moitié de la surface 
de la lune, qui est limitée par le cercle /»/, dirigé perpendiculaire- 
ment iin rayon qui joint la lune à la terre ; on ne voit donc en réalité 
que la partie do l'hémisphère éclairé qui se trouve comprise dans 
cet hémisphère visible terminé au cercle pq. D'après cela, si l'on 
suit la lune dans son mouvement autour de la terre, on verra quo 
les phases se succèdent précisément comme l'observation l'indique. 
Lorsque la lune est en A, l'hémisphère non éclairé est tout entier 
tourné vers la terre ; la lune est invisible. En li, on voit un crois- 
sant dont la convexité est tournée vers le soleil, fig. 250. En C, on 
voit la moitié de l'hémisphère éclairé ; la lune se montre alors sous 
forme d'un demi-cercle, fiq. 2a 1 . En D, elle présente une forme 
intermédiaire entre un demi-cercle et un cercle complet, fig. 252. 
En E, on voit de la terre la totalité de l'hémisphère éclairé ; c'est-à- 
dire que la lune paraît entièrement circulaire, fig. 253. En ache- 
vant son tour, la lune prend successivement en F, G, H, les appa- 
rences indiquées par les fig. 254, 255, 256. 

On voit combien il est facile d'expliquer les phases do la lune 
par les considérations qui précèdent. Pour donner cette explication, 
nous avons supposé que la lune décrit un cercle autour de la terre, 
et que le soleil se trouve dans le plan de ce cercle ; mais ces con- 
ditions, qui, en réalité, no sont pas exactement remplies, ne sont 
pas indispensables pour l'explication des phases. Ces aspects si 
divers do la lune sont toujours dus aux positions que prennent suc- 
cessivement, l'un par rapport à l'autre, les deux cercles qui ser- 
vent de limites, l'un à l'hémisphère éclairé de la lune, et l'autre à 
l'hémisphère de cet astre qui est tourné vers la terre. 

§ 197. Lorsque la lune est en A, sur la direction do la ligne qui 
va du soleil à la terro , on dit qu'elle est nouvelle ; alors on ne la 
voit pas. Lorsqu'elle est en E, sur le prolongement do la mémo ligne, 
on dit qu'elle est pleine; alors elle se montre sous la forme d'un 
cercle complet, fig. 253. En ('„ la lune est dans son premier quartier; 
en G , elle est dans son dernier quartier. Les positions B, D, E, H, 
dans lesquelles la lune su trouve an milieu dos arcs AC, CE, EG, GA, 
se nomment les octant*. Souvent on donne à la nouvelle lune et ii 
la pleine lune le nom collectif de syii/j/ira.'etdc même, au premier 
quartier et au dernier quartier, le nom de quadratures. 

On emploie très souvent aussi les expressions nouvelle lune, pre- 
mier quartier, pleine lune et dernier quartier, pour désigner, non 
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pas les quatre positions particulières A, C, E, G, do la lune par 
rapport an soleil, mais les intervalles de temps que la lune emploie 
à aller de chacune do ces positions à la suivante. Ainsi , depuis le 
moment do la nouvelle lune jusqu'à celui du premier quartier, on 
dit qu'on est dans la nouvelle lune ; depuis le moment du premier 
quartier jusqu'au moment de la pleine lune, on dit qu'on ost dans 
le premier quartier; et ainsi de suite. 

S 198. Lumière cendrée. — L 'exactitude des idées qui vien- 
nent d'être développées , pour expliquer les pliases de la lune , est 
pleinemout confirmée par un phénomène que tout le monde peut 
observer avec la plus grande facilité. Lorsque la lune ne présente 
encore qu'un croissant assez faible , et qu'on la regarde attentive- 
ment, quelque temps après le coucher du soleil, on distingue sans 
peine la totalité do son contour. La partie de sa surface qui n'est 
pus directement éclairée par le soleil, se trouve très légèrement 
illuminée, juj. 260 ; ce qui fait qu'aucune portion de l'hémisphère 
tourné vers la terre n'est invi- 
sible. Cette faible lumière est 
désignée sous le nom de lumière 
cendrée. A mesure que la lunn 
s'éloigne du soleil , et que, par 
conséquent, son ccoissant s'é- 
paissiL, l'intensité de la lumière 
cendrée diminue, et cette lu- 
mière finit par disparaître com- 
plètement avant que la lune ar- 
rive à son premier quartier. La 
lumière cendrée reparaît quel- 
que temps après le dernier 
quartier, lorsque la lune reprend 
la forme d'un croissant: mais 
alors, pour l'apercevoir, il faut F'C- 200. 

regarder la lune le matin, un 

peu do temps avant le lever du soleil. Voici à quoi lient ce phéno- 
mène remarquable. 

La lune renvoie à la terre la lumière qu'elle reçoit du soleil , et 
c'est ainsi qu'elle nous éclaire pendant la nuit. Mais Ja terre doit 
agir de même par rapport à la lune. La terre, éclairée par le soleil, 
doit renvoyer à la lune une portion de la lumière qu'elle reçoit. 
Pour un observateur placé sur la lune , la terre doit présenter des 
phases entièrement pareilles à celles que la lune nous prosente ; la 
terre doit donc également éclairer les nuits de la lune, eL les éclairer 
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plus ou moins, suivant la phase dans laquelle- elle se trouve. Si l'on 
remarque en outre que, comme nous lo verrons bientôt, la terre a 
de plus grandes dimensions que la lune, on verra que la lumièro 
envoyée par la terre à la lune doit être plus grande que colle en- 
voyée par la lune à la torro dans des circonstances analogues. Or, 
on reconnaît sans peine que, lorsque la lune est en A, fig. 259 , 
c'est-à-dire lors de la nouvelle lune, la terre doit ôtre plaine- pour 
un observateur placé sur la lune ; que do mémo, lorsque la lune est 
pleine, en E, la terre doit être nouvelle pour cet observateur : en 
un mot, la lune et la terre présentent en même temps des phases 
directement opposées, pour des observateurs placés sur l'un et sur 
l'antre de cos deux corps. C'est donc au moment do la nouvelle 
lune que l'hémisphère de la luno non éclairé par le soleil reçoit !o 
plus de lumière de la terre; depuis la nouvelle lune jusqu'à la pleine 
lune , la terre éclaire do moins en moins cette partie do la lune qui 
n'est pas tournée vers le soleil ; à l'époque do la pleine iune, la terre 
n'envoie plus aucune lumière à la lune; et enfin, de la pleine lune 
à la nouvelle lune, la partie de la lune qui n'est pas directement 
éclairée par lo soleil reçoit de la terre uno quantité do lumière do 
plus en plus grande. On comprend d'après cela que, pendant un 
certain temps, avant et après la nouvelle lune, cotte partie de la 
lune qui ne reçoit pas de lumière venant directement du soleil, peut 
être assez fortement éclairée par la terre pour que nous l'aperce- 
vions. Telle est la cause à laquelle on doit attribuer la lumière cen- 
drée. Si l'on fait attention à la grande lumière que la pleine luno 
projette sur la terre pendant nos nuits, et si l'on observe que ia 
terro, on vertu do ses plus grandes dimensions, doit encore plus 
fortement éclairer la lune dans les circonstances analogues, on verra 
que l'explication qui vient d'être donnée pour la lumière cendrée 
n'a rien d'exagéré. 

A partir du moment où l'on a pu commencer à observer la lu- 
mière cendrée, après uno nouvelle lune, l'intensité de cette lumière 
diminue progressivement, et elle finit par disparaltro au bout de peu 
de jours. Cela tient a deux causes qui agissent dans le môme sens. 
D'uno part, ainsi quo nous l'avons dit, la terre éclaire de moins en 
moins la partie obscure de la lune. D'une autre part, l'élargissement 
progressif du croissant do la luno fait quo la quantité do lumière 
qui en vient tend de plus en plus à masquer la lumière faible et 
décroissante do la partie qui n'est pas diroctemont éclairée par lo 
soloïl ; et cela, soit par un simple elfet de contraste, soit parce que 
les régions de l'atmosphère terrestre quo traversent les rayons ve- 
nant de la lune sont do plus en plus éclairées. 
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g 199. Forme du disque de la lune. — La lune ayant cios 
dimensions apparentes très appréciables, il est nécessaire, comme 
pour le soleil, do faire chais d'un de ses points, auquel se rappor- 
teront constamment les observations destinées à fixer de temps en 
temps sa position sur la sphère céleste. Mais ce choix ne peut se 
faire convenablement, qu'autant qu'on a une idée nette de la forme 
sous laquelle se présente la lune, ou plutôt de la forme qu'elle pré- 
senterait, si l'on voyait constamment la totalité de la face qu'elle 
tourne vers la terre. 

Les diverses phases de la lune trouvent leur explication toulo 
naturelle, dès qu'on suppose que la lune est un corps arrondi , ou 
sphéroïdal, comme la terre. S'il on est réellement ainsi, la lune 
devrait nous apparaître sous la forme d'un disque circulaire ou à 
peu près circulaire, dans le cas où toule sa surface serait éclairée. 
Nous no pouvons pas vérifier, aune Époque quelconque, si le disque 
complet de la !une a bien, en effet, la forme d'un cercle, puisque 
nous ne pouvons habituel lemenl apercevoir qu'une porlion plus ou 
moins grande de ce disque. Mais celle vérification devient possible 
dans deux circonstances différentes : d'une part, au moment de la 
pleino lune; d'une autre part , lorsque la lune ne présente qu'un 
croissant délié , et que toute la porlion de sa surface, qui est tour- 
née de notre côté, se trouve illuminée par la lumière cendrÉe. En 
employant alors les mêmes moyens que pour le soleil (§§131 et 
122), on reconnaît que le disque de la lune est exactement circu- 
laire ; ou du moins, s'il y a des différences entre la forme réelle de 
ce disque et un corcie, elles sont trop petites pour que l'observation 
puisse les constater. 

Dès le moment que le disque complet do la lune est circulaire, 
comme celui du soleil, il est naturel d'opérer pour le premier astrn 
comme pour le second, c'est-à-dire de rapporter au contre du 
disque toutes les observations destinées à déterminer la position de 
l'astre sur la sphère céleste. Ainsi on mesurera, à diverses époques, 
l'ascension droite et la déclinaison du centre de la lune, et la com- 
paraison des valeurs que prendront successivement ces deux angles 
permettra d'étudier la marche do la lune dans le ciel. 

g 200. Observation du centre de lalaric. — Le centre du 
disque de lo lune n'est pas un point que l'on puisse viser directe - 
ment, comme on viso une étoile. On est donc obligé d'avoir recours 
à un moyen détourné, pour suppléer à cette observation directe, 
et trouver les résultats qu elle aurait fournis. Nous avons déjà vu 
quelque chose d'analogue pour le soleil (§ 125 ) : nous avons dit 
que l'ascension droite du centre de l'astre s'obtenait en prônant la 
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moyenne des heures des passages du bord occidental et du bord 
oriental de son disque dans le plan du méridien ; et que, de même, 
la moyenne des nombres obtenus en observant le bord supérieur 
el le bord inférieur du disque, à l'aide du cercle mural , fournissait 
la déclinaison du centre. 

Il suffirait évidemment d'opérer pour la lune comme pour lo 
soleil, si la totalité de son disque restait constamment visible. 
Mais il n'en est pas ainsi : on ne voit , la plupart du lomps , qu'une 
moitié du contour circulaire du disque. Lorsque la lune traverse lo 
méridien , on ne peut observer le passage que do l'un de ses deu* 
bords ; lo bord oriental est invisible depuis le moment où la lumière 
cendrée disparait, après une nouvelle luno v jusqu'au moment do 
la pleine lune suivante; et le bord occidental est invisible à son 
tour, depuis la pleine luno jusqu'à ce quo la lumièro cendrée com- 
mence à reparaître. De même on ne généralement observer au 
cercle mural quo le bord inférieur ou le bord supérieur du disque 
de la lune. 

La connaissance du diamètre apparent do la lune devient alors 
nécessaire, pour que, de l'observation d'un seul bord du disque, on 
puisse conclure ce qu'aurait fourni l'observation directe du centre. 
Ce diamètre apparent varie d'une époque à une autre, comme nous 
le verrons bientôt; il varie même sensiblement d'une heure à une 
autre d'une même journée ; il est donc important de connaître sa 
valeur pour l'instant même auquel on fait l'observation d'un des 
bords du disque. On peuL y parvenir sans peine , en le mesurant ù 
l'instant dont il s'agit, soit au moyen du micromètre à dis paral- 
lèles !§ 121) , soit au moyen do riiélioiiièlro g Il est vrai que 
cela semble supposer que le disque de la lune est complètement 
visible ; mais il n'en est rien. Dès qu'on pont apercevoir la lune, 
on voit toujours une moitié de son couleur circulaire; il suflit de 
mesurer l'angle compris entre les deux extrémités de celto demi- 
circonférence, pour avoir le diamètre apparent de la lune. 

Pour déterminer la déclinaison du centre do la luno, on observe 
le bord inférieur du disque , ou bien son bord supérieur, au moyen 
du cercle mural , et l'on trouve ainsi la déclinaison de ce bord ; on 
n'a plus alors qu'à ajouter ou retrancher le demi-diamètre de la 
luno , suivant les cas , pour obtenir la déclinaison du centre. Pour 
déterminer l'ascension droite du contre de la lune , on opère d'une 
manière analogue ; on observe l'heure du passage du bord oriental 
ou du bord occidental du disque au méridien, et l'on -ajoute, ou l'on 
retranche la moitié du temps que le disque tout entier emploie à 
traverser le méridien ; ce temps se calcule d'après la grandeur du 
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diamètre apparent de la lune au moment de l'observation, et d'après 
la valeur de la déclinaison do son contre. 

§ 2 (H . Parallaxe de la lune : na distance a la terre. — 

Après que nous nous sommes rendu compte de la distance qui nous 
répare du soleil , nous avons observé que l'astre, vu d'un point de 
la surface de la terre, no devait pas nous paraître occuper la mémo 
place dans lo ciel que si nous étions au centre de notre globe {§ -1 49); 
un sorte que, par suite de la rotation de la terre sur ellc-mémo, et 
du déplacement qui en résulte pour le lieu d'observation , nous ne 
pouvons pas regarder les directions suivant lesquelles l'astre nous 
apparaît successivement comme partant d'un même point. Nous 
avons alors expliqué comment on peut se mettre à l'abri des com- 
plications qu'entraîne cette circonstance, en apportant certaines 
corrections aux résultats fournis (iinvlnucnt par l'observation , do 
manière à les ramener à ce qu'ils auraient été, si l'on avait observé 
l'astre du centre même de la terre. Ce que nous avons dit pour to 
soleil, nous pouvons le répéter pour la lune. Mais l'effet de ce que 
nous avons nommé la parallaxe de l'astre est ici beaucoup plus mar- 
qué que pour le soleil , attendu que la lune est bien moins éloignée 
de nous que cet astre. L'effet de la parallaxe du soleil est assez, 
faible pour que nous ayons pu en faire abstraction d'abord , dans 
l'étude des lois du mouvement du soleil, sans qu'il en soit résulté le 
moindre inconvénient. Pour la lune, au contraire, cet effet de paral- 
laxe est extrêmement prononcé; et nous arriverions à des résultats 
tout a fait inexacts, si nous n'en tenions pas compte immédiatement, 
La parallaxe horizontale de la lune (§ 1 18) se détermine de la 
manière suivante. Concevons que deux astronomes se trouvent en 
deux lieux B, C, fin. 361, situés sur un mémo méridien terrestre, 
et qu'ils observent en môme 
temps la lune L, il l'instant de son Fig. 204. f 
passage dans le méridien de ces ./ 
doux lieux. Chacun d'eux pourra 
déterminer, à cet instant, la dis- 
tance zénithale LBZ, ou LCZ', 
du centre de la lune, en mesurant e 
la distance zénithale du bord su- 
périeur ou du bord inférieur du 
disque, elajoulantoure tranchant 

la moitié do son diamètre apparent. Les latitudes géographiques di 
deux lieux d'observation B, C, étant connues, on eu déduira immé- 
diatement la valeur de l'angle BOC , qui sera la différence ou la 
somme de ces doux latitudes, suivant que B ol C se trouveront sur 
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un même hémisphère de la terre , ou bien (Je part et d'autre de 
1 cqualeur terrestre. Cela posé, on construira sans peine le quadri- 
latère BOCL : on tracera d'abord une circonférence de cercle avec 
un ravon OB pris à volonté ; on mènera, par son contre 0, doux 
lignes'OBZ, OCZ', faisant entre elles l'angle BOC trouvé au moyen 
des latitudes des deux lieux d'observation ; on fera en B et en C le.* 
angles ZBL, Z'CL, égaux aux distances zénithales obtenues dans 
ces doux lieux; et les lignes BL, CL, se couperont en L, de manière 
à fermer le quadrilatère. Celte ligure étant construite, on en déduira 
tes angles BLO , CLO , qui sont les parallaxes de hauteur de la 
lune, pour les observateurs placés en B et en. C ; quant à la paral- 
laxe horizontale de l'astre , on peut la déduire de ces parallaxes do 
hauteur, ou bien l'obtenir directement, en prenant l'angle que fait 
la ligne OL avec une tangente au cercle menée par le point L. 
Cette construction graphique, suffisante quand on se contente d'uno 
grossière approximation, peut d'ailleurs être remplacée par une 
méthode de calcul, qui conduise aux mêmes résultats, avec une 
exactitude beaucoup plus grande. 

Tel est le principe de la mesure do la parallaxe horizontale- de la 
lune , principe qui peut être applique à la mesure do la parallaxe 
d'un aslre quelconque, mais qui no donne des résultats d'une pré- 
cision convenable que pour la lune, en raison de la petitesse de la 
distance do cet astre à la terre, relativement aux dislances des 
autres astres. Quand on en fait l'application , on est obligé de le 
modifier un peu, pour pouvoir tenir compte do coque les deux lieux 
d'observation ne sont jamais exactement sur un même méridien 
terrestre ; de ce que les rayons OB, OC de la terre, qui aboutissent 
à ces deux lieux , ne sont pas exactement dirigés suivant les verti- 
cales qui leur correspondent; et enfin de ce que les divers rayons de 
la terre, tels que OB, OC, ne sont pas tous égaux entre eux. Nous 
n'entrerons pas dans le détail des modifications à apporter à la mé- 
thode précédente par les diverses causes qui viennent d'être signa- 
lées, et nous nous contenterons d'en avoir fait sentir la nécessité. 

§ 202. La parallaxe horizontale de la lune dépend à la fois de la 
distance du centre de la lune au centre do la terro, et du rayon de 
la terro ; et comme les divers rayons de la terro sont inégaux , on 
ne peut pas faire connaître la valeur de la parallaxe de la lune sans 
indiquer en même temps à quel rayon terrestre cette parallaxe se 
rapporte. C'e^t ordinairement au rayon de l'équateur que l'on rap- 
porte la parallaxe horizonialu-du la lune, et on lui donne, pour cette 
raison , le nom de parullaxe horizontale cquiiluriatc. Cette paral- 
laxe n'est autre chose que la moitié du diamètre apparent que pré- 



Digitized b/ Google 



PARALLAXE DE LA LUNE ; SA DISTANCE A LA TERItË. 373 
senlerait la lerro vue de la lune, si la surface do la terre était une 
sphère ayant pour rayon celui de l'équateur terrestre. 

Des observations laites en mémo temps par Lalande à Berlin , 
et Lacaillo au cap de lionne-Espérance , dans l'année 1 756 , ont 
permis de déterminer la parallaxe do la lune avec une grande 
exactitude. On a trouvé ainsi que la parallaxo horizontale équato- 
riale a une valeur moyenne de 57'40"; sa valeur est tantôt plus 
grande, tantôt plus petite que cette valeur moyenne: cl Jo v<;r!e 
entre 33' 53" et 61' 37". 

La parallaxe horizontale de la lune, pour un lieu quelconque do 
la surface do la terre, et à un instant déterminé, est plus ou moins 
grando, suivant que lo rayon terrestre aboutissant à ce lieu est lui- 
môme plus ou moins grand ; et comme le rayon de l'équateur est 
In plus grand des rayons de la terro, il on résulte que la parallaxe 
horizontale équaloriale est plus grande que la parallaxe horizontale 
relative à un lieu quelconque non situé sur l'équateur, et corres- 
pondant au même instant. Ainsi, tandis que la parallaxe horizontale 
équaloriale do la lune a sa valeur moyenne do 57' 40", la parallaxe 
horizontale de cet astre est seulement de 57' 33", ii à Paris, et do 
57'28",o au pôle. 

L'ne parallaxe de 57' 40" correspond à unedistance de l'astre égale 
h près de 60 fois le rayon de la terre; le rapport exact de la distance 
de l'astre au rayon de la terre, dans ce cas, est égal à 59,6 1 7. La 
distance do la lune à la terre est donc, en moyenne, environ 60 fois 
plus grande que le rayon do l'équateur terrestre; celte distance 
varie entre 56 fois et 6i fois le môme rayon [plus exactement: 
55,947, et 63,803). D'après les dimensions de la lerre(§ 109), on 
trouve sans peine que lu distance moyenne de la lune à la terre est 
de 95 000 lieues de i kilomètres. 

On voit par là combien la lune est moins éloignée de nous que 
la soleil. La distance du soleil à la terre est moyennement de 
24 000 rayons terrestres (§ 1 48), tandis que celle do la lune à la 
terre ne contient que 60 de ces rayons : la première distance est 
donc 400 fois plus grando que la seconde. 

Nous avons dit (§1 48) qu'Aristarque de Samos avait attribué a la 
parallaxe du soleil une valeur do 3' : voici par quelles considéra- 
tions il y a été conduit. Il remarqua avec raison que, à l'instant 
précis où la lune est à son premier quartier, c'est-à-dire où lo soleil 
éclaire exactement la moitié de l'hémisphère lunaire qui est tourné 
vers nous, le soleil, la lune et la terre doivent former les sommets 
d'un triangle rectangle SLT, fi<j. 263, dont l'angle droit est en I.. 
Il on rcsultoquc l'angle en S est le complément de l'anglo onT; en 
32 
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sorte qu'il suflit de mesurer ce dernier angle, pour en conclure tout 

de suite l'angle LST. Or, il trouva par l'observation que l'angle S I L 




: : vie. sus. 



était d'au moins 87°; en adoptant celle valeur, il en conclut que 
l'angle LST était de 3°. Ainsi l'angle sous lequel un observateur 
placé sur le soleil verrait de face le rayon do l'orbite de la lune , 
était de 3", d'après Aristarque; et comme le rayon do la terre est 
60 fois plus petit que le rayon de l'orbite de la lune, il en résultait 
nécessairement pour la parallaxe du soleil une valeur 60 (bis plus 
petite , c'est-à-dire que cette parallaxe était de 3'. On voit combien 
Aristarque était loin do la vérité ; puisque , suivant lui, la distance 
du soleilà la terre était à peine 20 fois plus gianrieque colle de la 
lutio à la terre, tandis que le rapport île ces deux distances est iOO. 
Sa méthode, très ingénieuse du reste, ne pouvait pas le conduire à 
un résultat exact, tant à cause de la petitesse excessive de l'an- 
gle LST, qu'en raison du peu de précision dos moyens d'observation 
dont il disposait. 

lîn comparant le rayon du soleil, qui contient 1 12 rayons ter- 
restres, avec la distance moyenne de la lune à la terre, qui n'en 
contient que (>0, on arrive à une conséquence curieuse. Si l'on sup- 
posait que lo centre du soloil fût mis en coïncidence avec le centre 
de la terre, la surface de cet astre serait de beaucoup au delà de la 
Iuiib, puisque son rayon est presque double do la dislance de la 
lune ù la terre. Nous trouvons là un moyen simple de nous faire 
uno idée de l'immensité de l'astre auquel nous devons la presque 
totalité de la lumière et de la chaleur que nous recevons sur la 
terre. 

S '203. Pour ramener les résultats des observations de la lune, 
faites on un lieu quelconque de la terre, à co qu'ils seraient si 
l'observateur eût été placé au centre du globe, on opère exacte- 
ment comme pour le soleil (§ 1 19} . L'effet de la parallaxe sur la po- 
sition apparente du centre de la lune dans le ciel se fait sentir tout 
entier dans lo plan verlical qui le contient; il consiste uniquement 
en une augmentation de la distance mii! Inde rie recentre, augmen- 
tation qui est d'autant plus grande que l'astre est plus éloigné du 
zénith. Pour faire disparaître cet effet do parallaxe, il suffit de 
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ces doux lieux ; la construction du quadrilatère DOCL a d'ailleurs 
fourni les grandeurs des dislances BL, CL : c'est-à-dire que, pour 

10 point B, par exemple, l'observation a fait connaître à la fois le 
diamètre apparent do la lune et la distance de Castro à l'observa- 
teur. Or, on sait quo lo diamètre apparent d'un astre varie on 
raison inverse de la distance qui le sépare du lieu de l'observation : 

11 suffit donc de mesurer lo diamètre apparent de la lune à une 
époque quelconque, pour en conclure, par 
une simple proportion, la distance à la- 
quelle elle se trouve du lieu où l'on est 
placé. D'après cola, lorsqu'on a observé 
la position du centrede la lune dans le ciel, 
i! n'est pas difficile do trouver sa parallaxe 
do hauteur, pour ramener la lune au point 
où on l'aurait vue du centre do la terro : 
on mesure le diamètre apparent de son I 
disque; on en conclut sa distance AL, " 
fît). 2(53, au lieu d'observation ; on con- 
naît d'ailleurs sa distance zénithalo appa- 
rente LAZ, et par suite on peut construire le triangle OAL, qui 
permet do mesurer la parallaxe OLA. 

Ce moyen de déterminer la parallaxe de hauteur de la lune , à 
une époquo quelconque, est celui que l'on devrait employer, si Ton 
n'avait pas à sa disposition les résultats des observations anté- 
rieures. Mais il n'en est pas ainsi. Les mouvements des astres sont 
connus avec une grande précision, ot l'on peut faire connaître 
d'avance, pour une époque quelconque, les positions qu'ils doivent 
occuper par rapport à la terre. La Coiinaixxance des temps, qui n'est 
autre chose quo le recueil des prodictions faites ainsi plusieurs an- 
nées d'avance , relativement aux positions des astres dans lo ciel , 
fournit la valeur de la parallaxe horizontale éqnatoriale de la lune, 
y.oiw ks diuii'ïL's epuques de chaque année. On peut donc y prendre 
la valeur do cette parallaxe pour le moment do f observation qu'on 
veut corriger; et en la diminuant dans le rapport du rayon de la 
(erre nhon tissant an lieu d'observation, au rayon de l'équateur 
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terrestre, rapport qui, pour Paris, est Égal à 0,9981 , on trouve la 
parallaxe horizontale do la lune qui convient au lieu où l'on est plat e 
et à l'instant où l'on 3 fait l'observation. On en déduit alors la paral- 
laxe de hauteur de i'nstre, comme il a été dit pour le soleil (§1*9). 

La correction qui vient d'être indiquée pour la distance zénithale 
de fa lune, et qui consiste à en retrancher la valeur do sa parallaxe 
de hauteur, devra être appliquée au résultat fourni par l'observa- 
tion de l'astre au cercle mural (§149). Quant au résultat de l'obser- 
vation à la lunette méridienne , il n'a pas besoin d'être corrigé ; la 
parallaxe n'a pas la moindre influence sur l'instant du passage de 
l'astredans le plan du méridien. 

La grandeur de la parallaxe de la lune fuit comprendre la néces- 
sité qu'il y a à faire la correction qui s'y rapporte, avant do cher- 
cher à se rendre compte du mouvement de la lune dans le ciel. Le 
diamètre apparent do la iune est d'environ un demi- degré; sa pa- 
rallaxe horizontale est donc presque le double do ce diamètre , en 
Forte que, lorsque la lune est près de l'horizon , elle nous parait 
entièrement au-dossous do certaines étoiles . que nous verrions au 
contraire au-dessous d'elle, si nous étions placés au centre de la 
terre. Lorsque la lune approche du zénith , l'effet de la parallaxe 
devient très faible. Les différentes positions que la lune occupe 
successivement parmi les constellations sont donc très inégalement 
modifiées aux diverses heures d'une même journée; et si l'on ne 
tenait pascomptedo l'effet de la parallaxe, on trouverait son mou- 
vement beaucoup plus complexe qu'il ne l'est en réalité. Malgré le 
peu d'exactitude des moyens d'observation que possédait Hipparque, 
ce grand astronome s'aperçut des dérangements que la lune éprouve 
chaque jour dans lo ciel par l'effet do la parallaxe , et il indiqua la 
marche à suivre pour tenir compte de cet effet, en rapporlant toutes 
les observations au contre do la terre. 

§ 204. Vnrinllon allume du dlamtlrc apparent de la 
lue. — Par le seul fait de la rotation de la terre sur elle-même, 
chaque jour nous nous rap^nn'lum? et nous nous éloignons alterna- 
tivement de la iuno. Or, la distance de la lune à la terre n'est pas 
assez grande pour que ce déplacement diurne que nous éprouvons 
autour de l'axe de la torro ne fasse pas varier d'une manière très 
sensible la grandeur du diamètre apparent de la lune. Los choses se 
passent en définitive de la mémo manière que si, la terre restant 
immobile, la lune prenait successivement différentes positions 
L, L', L", fig. 264, toutes également éloignées du centre 0 de notre 
globe, mais plus ou moins rapprochées de la verticale AZ du lieu 
d'observation. Lorsque la lunese trouve à l'horizon mêmodu point A, 
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sa distance à ce peint est rcnsiblemenl égale à la dislance OL; si , 
au contraire, la lune vient se placer au zénith du point A, sa dislance 
à ce point est plus petite que OL d'une quantité égale au rayon OA 
do la terre, rayon qui est à pou près la soixantième partie de OL, 
Donc, lorsque la lune pause de l'horizon d'un lieu à son zénith, 
tout en restant a une même distance du contre de la terre, son dia- 
mètre apparent doit augmenter à peu prés dans lo rapport de 59 
à GO ; c'est-à-dire que, si le diamètre do 
la lune à l'horizon est d'environ 31 mi- L - 
nutes et demie, ce qui est à peu près sa 
valeur moyenne, ce diamèlre devient 
do plus do 32 minutes, lorsque la lune 
vient se placer au zénith. On comprend 
par là, qu'à mesure que la lune s'éloigne 
de l'horizon pour se rapprocher du zé- 
nith , c'est-à-dire depuis son lever jus- 
qu'à son passage au méridien du lieu, i 
son diamètre apparent doit augmenter \ 
d'une manière très sensible; et qu'en- 
suite, lorsque la lune a dépassé le 
méridien, et qu'elle se rapproche de pinson plus de l'horizon, son 
diamètre apparent doit diminuer, pour prendre, au moment du cou- 
cher de l'astre, la valeur qu'il avait à son lever. 

Remarquons en passant que cette variation diurne du diamètre 
apparent de la lune est précisément contraire à ce que nous indique 
le témoignage do nos sens. La lune nous semble plus grosso à l'ho- 
rizon que lorsqu'elle s'est élevée à une certaine hauteur : mais en 
effectuant la mesure du diamètre apparent de l'astre à diverses dis- 
tances du zénith , on reconnaît que celte diminution dos dimensions 
de l'astre, à mesure qu'il s'élève , est une pure illusion , et qu'au 
contraire le diamètre apparent do l'astre est d'aulant plus grand 
quo sa distance zénithale est plus petite. Nous avons déjà parlé do 
cette illusion d'optique à l'occasion du soleil (g t24); tout ce que 
nous en avons dit est directement applicable à la lune. 

On a souvent besoin de connaître, à une époque quelconque, le 
diamèlre apparent de la lune, tel qu'on le verrait, si l'on était placé 
au centre de la terre. Ce diamètre n'est pas le mémo quo celui quo 
l'on observe du lieu où I on se trouve sur la surface du globe : mais 
il peut s'en déduire facilement. Nous avons dit (§ 203) que la me- 
sure du diamètre apparent do la lune vue du point A , fig. 263, et 
do la distance zénithale LAZ de son cenlro, permet rie construire 
le Lrianglo OAL. Ce triangle étant construit , on on conclut le rap- 
33. 
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port des deux distances AL, OL, rapport qui est précisément égal 
à celui du diamètre apparent de la luno , vue du point 0, au dia- 
mètre apparent du morne astre vu du point A : en multipliant le 
diamètre apparent do la lune, observé en A, par co rapport do AL 
à OL, on trouvera le diamètre apparent relatif au point 0. 

La détermination do la position du centre de la lune dans le ciel, 
par l'observation d'un des bords de son disque, suppose que l'on 
connaît le diamètre apparent do ce disque , vu du liou où l'on est 
placé (ï~ 200). Nous avons dit que ce diamètre peut être obtenu par 
l'observation directe; mais il est préférable de lo tirer de la Connais- 
sance des temps. Or, ce recueil, ne pouvant pas donner le diamètre 
apparent de la lune pour les divers lieux de la surface de la terre, 
et pour les diverses heures de clioquo jour dans chacun de ces 
lieux, fait connaître- seulement les videurs du diamètre apparent de 
l'astre vu du centre de la terre, pour les diverses époques de chaque 
année. On a doue, besoin de faire subir une correction au diamètre 
apparent de la lune, fourni par la Cuiinuiastutcr (fes lumps pour le 
moment de l'observation, afin de le rapporter au lieu où l'on est 
placé. Cetle correction est précisément l'inverse de celle que nous 
venons d'indiquer pour déduire le diamètre apparent de la lune vue 
du centre de la terre, du diamètre de cet aslre vu d'un point de la 
surface du globe terrestre. A l'aide do la distance zénithale LAZ, 
(ig. 203, fournie par l'observation directe, et do la parallaxe de 
hauteur OLA, déduite de la parallaxe horizontale donnée par la 
Connaissance des temps, on peut construire le triangle OAL; co 
triangle permet de déterminer les longueurs dos côtés AL, OL : on 
multipliant le diamètre apparent de la fune , relatif au point 0, par 
le rapport de OL à AL , on trouve le diamètro apparent do l'aslre , 
relatif au point A. 

§ 205. Dimensions rte la lune. — La connaissance de la pa- 
rallaxe de la lune va nous permettre de déterminer immédiatement 
les dimensions de cet astro. Pour cela nous n'aurons qu'à suivre la 
marche que nous avons déjàsuivie pour le soleil (g ) 30). La parallaxe 
horizontale équatoriale delà lune a uno valeur moyenne de 57' *0", 
ou 3400"; au moment où elle a cette valeur, le diamètre apparent 
de la terre, vue du centre de la lune, est égal au double do 3460", 
ou G9Ï0''. Au même moment, lo diamètre apparent de la luno, 
vue du centre de la terre, est de 31' 25", 7 ou 1 885", 7. Le rapport 
du rayon do la luno au rayon de l'équateur de la terre est donc égal 
au rapport de I 885,7 à G920, rapport qui est à très peu près celui 
de 3 à 1 1 . Ainsi le rayon de la lune est les ,\ du rayon de la terre, 
c'esl -à-dire un peu plus du quart de co dernier rayon. Le volume 
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de la luna, supposée sphérique, est environ de celui de la 

La fig. 26j peut donner une- idée dos gnindeu 
lorro et de la lune. Le plus grand dos dei 
terre, et lo plus petit la lune. 
Pour que la dislance des 
deux cercles pût figurer e: 
même temps la distance 
moyenne do la lune et d 
terre, il faudrait que li 
centres fussent éloignes 
*le l'autre de D n ',64) . A la 
moine échelle, le soleil serait I 
représenté par un cercle do I 
1 ™,30,4 de rayon : et le cen- Fis- aû.'i. 

Ire de ce cercle devrait être 

à 2i>8 mètres du centre de celui qui représente la terre. 

§ 20G- Mouvement de In lune ipr In sphère. — Avant 
d'entrer dans l'étude des lois du mouvement do la lune, résumons 
ro qui a été dit dans les paragraphes précédents, relativement aux 
observations à faire, et aux corrections a apporter au* résultais des 
observations directes, pour obtenir les positions successives dans 
lesquelles lecenlrede la lune serait aperçu par un observateur placé 
au cenlru de la lerre. Chaque jour, lorsque la lune passe au méri- 
dien du lieu où l'on est place, on peut observer le bord de son 
disque à la lunetle méridienne et au cercle mural. En corrigeant 
les résultats de ces observations (§ 200}, d'après la valeur du 
diamètre apparent de la lune, mesuré directement (§ 200} , ou dé- 
duit des indications que fournit la Connaissance des temps (§ 204) , 
on trouve l'ascension droite et la déclinaison du contre de la luno vu 
du lieu d'observation. L'ascension droite ainsi obtenue est la même 
que celle que l'on aurait trouvée si l'on eut été place au centre do 
la terre pour observer l'astre ; mais il n'en est pas de même de la 
déclinaison, qui doit élre, suivant les cas, diminuée ou augmentée 
de la parallaxe de hauteur do l'astre (§ 1 49), pour devenir égale it 
ce qu'elle aurait été pour un observateur placé au centre de la terre. 
Quant à colle parallaxe de bailleur, elle peut être ohlenue (§ S03I, 
soit en la déduisant do la valeur du diamètre apparent do la lune 
mesuré directement. , et combiné avec 1 1 dislance zénithale do son 
centre, soit en la tirant des indications fournies par la Connais- 
sance îles temps combinées égalejnent avec la distance zénithale. 

D'un jour au jour suivant , la position de la lune sur la sphère 
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céleste change d'une manière 1res notable, comme nous l'avons 
déjà dil fg 194). Pour se faire une idée do l'ensemble des déplace- 
ments qu'elle éprouve ainsi successivement, on peut opérer comme 
pour le soloil (§ I 28) , en marquant sur un globe céleste les divers 
points où elle s'est trouvée aux époques auxquelles elle a été ob- 
servée. On reconnaît ainsi qu'au bout d'un peu plus do 27 jours , 
la lune a fait tout, le tour do la sphère, pour revenir à peu près il 
son point do départ ; et quo , pendant cet intervalle do temps , elle 
a décrit il peu près un grand cercle de la sphère, en marchant dans 
le mémo sens que le soleil, c'est-à-dire d'occident en orient. 

Pendant une nouvelle période do temps égale à la précédente, la 
lune fait encore le tour de la sphère, on parcourant également la 
circonférence d'un grand cercle : le- mêmes circonstances se repro- 
duisent pendant une troisième période do même durée que chacune 
des deux précédentes ; et ainsi de suite. Mais si l'on trace sur un 
globe céleste la circonférence de grand cercle quo la lune décrit 
à chaque révolution, et que l'on mesure l'inclinaison de ce grand 
cercle sur l'équaleur, on trouve que celte inclinaison n'est pas tou- 
jours la même; elle varie d'une révolution à la suivante, de ina- 
uioro à passer successivement par divers états de grandeur, entre 
deux limites qui sont environ 1 8" J et 28" J . 

Au lieu de comparer le grand cercle que la lune décrit sur la 
sphère à chaque révolution, avec l'équaleur céleste, on peut le 
comparer avec 1 eeliplique , et chercher de même l'angle qu'il fait 
avec ce dernier cercle. Le résultat auquel on arrive est alors tout 
différent de celui qui vient d'élre énoncé. On trouve quo l'angle do 
l'orbite de la lune avec I ecliptiquo no varie pas ; il conserve con- 
stamment une valeur d'environ 5 degrés. 

§ 207. Pour se rendre compte d'une manière convenable des 
circonstances que nous venons de signaler, et qui résultent d'un 
premier examen des positions qu'occupe successivement la lune 
parmi les constellations, il est nécessaire de regarder les choses do 
plus près. 

En examinant attentivement la suite des positions que la lune 
prend sur la sphère, pendant qu'elle fait un lour entier, on recon- 
naît qu'il la lin de ce lour elle ne vient pas repasser exactement 
dans les lieux où on 1 avait vue an commencement ; la courbe quo 
nous lui voyons décrire sur la sphère céleste no se ferme pas, 
/«;. 26G ; celle courbe, après avoir coupé l'écliptique ABCD on N, 
vient traverser de nouveau ce grand cercle en N', un peu à côté du 
point N. Dans un second tour, elle parcourt une nouvelle courbe 
non fermée, analogue à la précédente, mais occupant une position 
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un peu différente sur la sphère; il en esl de même de la courbe 
qu'elle décrit dans un troisième tour, et ainsi de suite. En sorte 
que la lune se meut à travers 
i décrivant 



les constellât 

plexe, formée de diverses spires 
qui se croisent successivement, 
en s'écartant de plus en plus do 
la première que l'on a considé- ■ 
réo. On pourrait comparer ces 
spires successives à celles que 
forme un fil qu'on enroule sur 
une pelolo rondo , lorsqu'on 
opère cet enronlomont de ma- 
nière à conserver à la pelote sa 
formo arrondie. 

Pour simplifier l'indication 




Fig. aoc 



i circonstances que présente, ce 
mouvement de la lune, pour ne' pas avoir à définir directement la 
courbe complexe qu'elle décrit sur la sphère, on a recours à un 
moyen qui est d'un usage fréquent en astronomie. On imagine que 
la lune se meut sur un cercle , qui se déplace lui-même peu à peu 
sur la sphère, à mesure que la lune le parcourt. On comprend lout de 
suite que ce moyen doit permettre do se rendre compte d'un mou- 
vement quolconquo; mais on va voir qu'il se prête on no peut mieux 
à la représentation du mouvement de la lune. 

I.o premier examen des résultats de l'observation nous avait fait 
voir que la lune décrit un grand cercle de la sphère céleste. Le 
mouvement do la lune ne présentant ce caractère de simplicité que 
quand on s'en lient à une grossière approximation , concevons que 
le grand cercle que nous avions trouvé, et que nous regarderons 
toujours comme étant l'orbite de la lune, se meuve lentement sur 
la sphère, de manière à y occuper successivement diverses posi- 
tions; nous pourrons ainsi satisfaire à toutes les conditions du 
mouvement de la lune, loi qu'il résulte fies observations les plus 
précises. La discussion d'observations nombreuses, faites à des 
époques très diverses , a fait reconnaître qu'on pouvait regarder le 
grand cercle, dont nous venons de parler, comme animé d'un mou- 
vement uniforme de rotation autour de l'axe de l'écliplique, dans 
le sens rétrograde (§102). En sorte que, malgré ce déplacement 
continuel do l'orbite do la lune, l'angle qu'elle fait avec l'ccliptique 
conserve constamment la même valeur, qui est de 5° 8' 48", 
Il est aisé de voir que la variation de l'obliquité do l'orbilo do la 
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lune sur l'équaleur est une conséquence immédiate du u 
de rotation de cette orbite autour de l'axe de 1 écliptique. Soient en 
effet \BC1) l'écliplique, fuj. 207, EE l'équaleur, NLN'L' l'orbite 
de la luno. 01' l'axe du monde, 
OK l'axe de l'éclipliquo , et Oit 
une perpendiculaire au plan de 
l'orbilo de la lune , perpendicu- 
laire que nous nommerons l'axe 
de celle orbite. Dans le mou- 
vement de rotation de l'orbite 
NLN'L' autour de l'axe OK de 
l'iVIipt.ique, le point R , pôle de 
celte orbite, parcourt un petit 
cercle R'RR" autour du poinl K ; 
1'ax.e OH décrit un cône do ré- 
volution dont l'axe de figure est 
la ligno OK. Dans ce mouvc- 
ment. l'angle do OR avec OK, 
qui est toujours égal à l'inclinaison de l'orbite de la lune sur 
l'écliplique. conserve une valeur constante qui est à peu près 3° 9'. 
Or à chaque instanl 1 inclinaison de l'urbile de la luno sur l'équa- 
leur est égale à l'angle que l'axe Oit de cette orbite fait avec l'axe 
du inonde OP : on voit donc que cette inclinaison doil varier comme 
l'angle POU , en passant par tous les états de grandeur, depuis 
POU' jusqu'à POR". Mais l'angle POR' n'est autre chose que 
l'obliquité de l'écliplique POK, ou 23" 28', diminuée de l'angle KOR 
on 5° 9', ce qui fait I 8" I 9'; de mémo l'angle POR" esl égal à POK 
augmenté de KOR, c'est-à-dire que sa valeur est de 28" 37' : c'est 
donc entre ces deux limites, I S" 1 9' cl 28° 37', que doit varior l'in- 
clinaison do l'orbile de la luno sur l'équaleur. On peut ohserver 
que ce quo nous venons do dire est exactement la mémo chose que 
ce que nous avons dil pour expliquer la variation do l'inclinaison 
de l'écliplique sur l'horizon, à l'occasion de la lumière zodiacale 
(§156). 

§ 208. Rétrogradation des nœuds de la lune, — On 

donne le nom de nœuds aux deux points N, N', fig. 267, où l'or- 
bile de la lune coupe l'écliplique, c'est-à-dire aux points où se 
trouve la luno lorsqu'elle passe de l'un à l'autre ricsdenx hémisphères 
déterminés par ce grand cercle. Le nœud N, où la lune traverse le 
cercle do lécliptique, pour se rendre dans l'hémisphère qui con- 
tient le pôle boréal, se nomme nœud ascrmhtnt ; l'autre nanni N' 
se nomme nœud descendant. 
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1. 'orbite do la luno étant animée d'un mouvement uniforme do 
rotation autour de l'axe do l'ocliptique, chacun des nœuds N, N', 
participe ace mouvement: ces points se déplacent donc d'un mou- 
vement uniforme, le long de l'écliptiquo ABCD, et dans le sens de 
la flèche qui est placée à côté du point N , c'est-à-dire en sens 
contraire du sens dans lequel le soleil et la lune parcourent leurs 
orbites respectives- C'est pour cela que le mouvement de rotation 
de l'orbite de la lune autour de l'axe de l'écliptique est habituelle- 
ment désigné sous le nom de rétrogradation des nœuds de In Unie. 

Les nœuds de la lune font tout le tour de 1 ecliptique dans l'es- 
pace de 6793', 39 ou environ 1 8 ans g ; au bout de ce temps, chacun 
des nœuds se retrouve occuper parmi les étoiles exactement la 
mémo place qu'au commencement. 

C'est sur ce mouvement des nœuds de la lune qu'est régléo l'os- 
cillation de l'axe de la terre autour de sa position moyenne, que 
nous avons décrite sous lenomdonuiafïort de l'axe de la terre (§172). 

On peut remarquer qu'il y a une grande analogie entre lo phé- 
nomène do la rétrogradation des nœuds de la luno et celui do la 
précession des équinoxes. Le plan de l'équateur de la terre ne con- 
serve pas constamment In même direction ; il tourne autour de l'axe 
de lëcliptique, dans le sens rétrograde, en restant toujours incliné 
do la même quantité sur lo plan de 1 ecliptique : c'est ce qui con- 
slitLio la précession. Ce mouvement est entièrement pareil à celui 
de l'orbite delà lune, dont nous venons d'indiquer les circon- 
stances : il n'on diffère que par la vitesse, qui est beaucoup moindre 
pour les équinoxes que pour les n<r.uds de la luno. Nous verrons 
plus tard que cette analogie entre les deux mouvements est une 
conséquence naturelle de l'identité des causes qui les produisent. 

§ 309. Mutation de l'orbite de la lune. — L'analogie que 
nous venons de signaler, entre îa p récession des équinoxes et la 
rétrogradation des nœuds de la lune, est encore augmentée, quand 
on étudie plus minutieusement los diverses positions que prend 
successivement le plan de l'orbite de la luno. 

On voit en effet que le mouvement uniforme de rotation dont 
nous venons de parler, autour do l'axe de l'écliptique j ne suffirait 
pas pour rendre compte exactement île ces positions successivesdu 
plan de, l'orbite. L'inclinaison do ce plan sur lo plao de l'éclipliqne 
ne conserve pas vigoureusement ^ même valeur de 5° 8' i8" que 
nous avons indiquée : elle varie périodiquement de part ot d'autre 
de cetto valeur moyenne, entre dos limites qui diffèrent l'une de 
l'autre de 17' 3i": en sorto que la plus grande valeur de cette in- 
clinaison est de 8° \T 35", et sa plus petite valeur est de 5"0' 1". 
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L'inclinaison atteint la première do ces doux valeurs , chaque fois 
que îa lune est en quadrature; et la seconde, chaque fois quo cet 
astre est dans les syzygies. 

En outre, le mouvement rétrograde des nœuds de la lune n'est 
pas rigoureusement uniforme; ce mouvement est tantôt accéléré, 
tantôt retardé. De toile manière qu'on peut regarder chaque nœud 
comme animé de doux mouvements, dont l'un serait le mouvement 
uniforme do rétrogradation dont nous avons parlé dans le para- 
graphe précèdent, et l'autre serait un mouvement d'oscillation de 
part et d'autre de la position moyenne déterminée par le premior 
mouvement. 

Tycho Brahé, qui a découvert la variation périodique do l'incli- 
naison de l'orbite de la lune sur l'écliplique , ainsi que le mouve- 
ment d'oscillation du nœud do part et d'autre delà position moyenne 
qu'il aurait s'il rétrogradait uniformément, a fait voir que ces deux- 
circonstances peuvent so relior l'une à l'autre d'une manière très 
simple. Il suffit pour cela de concevoir que l'axe de l'orbite lunaire 
éprouve uno sorte do notation, autour do la position qu'il occupe- 
rait à chaque instant , s'il ne faisait que tourner uniformément au- 
tour do l'axe de l'écliplique, en faisant toujours le même angle avec 
ce dernier axe. En effet, si l'on imagine que l'axe Oil de l'orbite de 
la lune, ftg. 268 , décrive un cer- 
tain cône circulaire ROR', et 
qu'en mémo temps l'axe Or de co 
cône soit animé du mouvement 
uniforme de rotation autour de OK 
que nous avions d'abord attribué 
seul à la ligne OR , on reconnaît 
que le plan de l'orbite de l'astre 
vient successivement prendre pré- 
cisément les positions qui sont 
indiquées par les observations. Il 
faut pour cela que l'angle formé 
par OR avec Or reste constam- 
ment égal à 8' 47", et que l'axe 
OR de l'orbite de la lune fasse 
deux fois le tour du cône HOU' 
depuis une nouvelle lune jusqu'à 
la nouvelle lune suivanto , c'est- 
à-dire dans l'espace d'environ 30' t. 

Ainsi l'axe de l'orbite do la lu de se déplace autour de l'axe do 
l'écliplique, en vertu d'un double mouvement, comme la ligno des 
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pôles do la terre. Il y a cependant une différence qu'on a dû re- 
marquer, et qu'il est bon de signaler : c'est quo la nutalion de l'axe 
de la terre consiste en un mouvement de cet axe sur un côno à 
base elliptiquo (§ 172), tandis que le mouvement analogue de l'axe 
de l'orbite iunaire s'effectue sur un cône à base circulaire. 

§ 2 10. Révolutions sidérale rt njnodiquc <Ic la lune. — 
La comparaison des observations de la lune faites à des époques 
éloignées les unos des autres, permet de déterminer avec une- grande 
exactitude le temps que l'astre emploie il Taire io tour entier do la 
sphère céleste, et à revenir à une mémo position par rapport aux 
étoiles. Ce temps , que l'eu désigne sous le nom de rêvutulion sidé- 
rale de la tune, était au commencement de ce siècle de 27',3ii1 661 , 
ou à peu près 27 jours et un tiers de jour. Il n'a pas toujours eu 
la même valeur; on a reconnu qu'il diminue pou à pou depuis 
l'époque des plus anciennes observations, ou, en d'autres ternies, 
que le mouvement moyen do la lune s'accélère de siècle en siècle^ 

La durée de la révolution sidérale do la lune est contenue un peu 
plus de 1 3 fois dans la durée de l'année ; c'est-à-dire que, pendant 
que le soleil semble faire un tour autour de la terre, la lune en fait 
plus do treize. 

Lorsque ia lune part d'un point d'une certaine constellation, et 
qu'ensuite olle y revient après avoir fait tout la tour du ciol, elle 
ne se trouve pas , dans les deux cas , placée de la mémo manière 
par rapport au soleil ; parce quo cot astro a marché , dans l'inter- 
valle, d'une quantité notable lo long du cercle de l'écliplique. Pour 
quo la lune, parlant d'une certaine position par rapport au soleil, 
revienne prendre la même position par rapport à lui, il faut qu'elle 
fasse plus d'un tour sur la sphère céleste ; il faut qu'elle parcoure 
une circonférence de cercle , augmentée du chemin que le soloil a 
décrit pendant le temps dont il s'agit. Ce temps , quo la lune em- 
ploie h faire un tour entier par rapport au soloil, est ce qu'on 
nomme la révolution tijnodiqm de la lune. Sa valeur, au commen- 
cement de ce siècle, était de 29',630aS9 , ou environ 29 jours cl 
demi. Cette valeur, qui dépend à la fois de la durée do l'annéo et 
de la durée de la révolution sidérale de la lune, diminue peu à peu, 
de siècle en siècle, par suite de la diminution do la dernière de ces 
deux quantités. 

| 211. Lunaison. — D'après ce quo nous avons dit lors do 
l'explication des phases de la lune, la nouvollo lune devrait arriver 
à l'instant précis où lo centre de la lune se trouve ontre lo soleil et la 
terre, et sur la ligne droite qui joint les centres île cos deux corps. 
Or, il est extrêmement rare quo cellu circonstance se réalise ; lors- 

33 



□igifeed t>y Google 



Iî8rj LUIS IHJ MOUVEMENT DE LA LOTIE. 



que la lune vient, passer entre le soleil et la terre , son centre se 
trouve généralement à une certaine distance du plan de l'écliptique, 
soit d'un cùlé, soit de l'autre côté de ce plan, et, par conséquent, 
il ne traverse pas la ligne droite qui joint le centre du soleil au 
centre do la terre. On est donc obligé de définir d'une manière un 
peu différente l'instant auquel on assigne le nom de nouvelle lune. 

A chaque instant, la longitude cl la lalitudede la luno(§ liront 
des valeurs particulières, ot ces valeurs varient d'un instant à un 
autre, en raison du mouvement do la lune dans le ciel. La longitude 
s'accroît constamment, puisque la lune marche sur la sphère cé- 
leste en suivant à peu près le grand cercle de l'écliptique, et cela 
dans le sens même du mouvement du soleil sur en cercle ; quant à 
la latitude, elle est tantôt boréale, tantôt australe, puisque l'astre so 
trouve alternativement d'un côté et de l'autre de l'écliptique. Pour 
que lo contre do la lune fût exactement placé sur la ligne droite 
qui passe par les centres de la terre et du soleii, il faudrait que 
la longitude de cet aslre fui égaie à celle du golcil , et qu'on même 
temps sa latitude fût nulle. L'exislence simultanée de ces deux 
conditions, au lieu de se reproduire à chaque révolution synodiquo 
de la lune, étant au contraire un fait tout exceptionnel et extrême- 
ment rare , on s'en tient à la première ; et l'on dit que la lune est 
nouvelle, lorsque la longitude de son centre est ùgale à celle du 
centre du soleil. De mémo, on dit qu'on est au premier quartier, 
à la pleine lune, ou au dernier quartier, lorsque la longitude du 
centre de la lune est plus grande do 90°, do t8Q", ou de 270" que 
colle du centre du soleil. 

L 'intervalle de temps compris entre deux nouvelles lunes con- 
sécutives constitue co qu'on nomme un mois lunaire, ou une 
lunaison . La durée de cet intervalle de temps n'est aulre chose que 
la révolution synodique de la lune, c'est-à-dire qu'elle est d'en- 
viron 21) jours et denii. 

§ 212. Age du In luncl «paclc. — L'iifle de la lune, à une 
époque quelconque, est l'indication du nombre de jours écoulés 
depuis la nouvel lo lune précédente jusqu'à l'époque dont il s'agit. 
La connaissance de cet âge entraine immédiatement celle de la 
phase dans laquelle se trouve la lune à la mémo époque. Il nous 
est donc utile, dans bien des circonstances, de savoir quel est l'âge 
de la iuhc, afin que nous puissions nous rendre compte do la ma- 
nière dont elle nous éclairera pendant la nuit. Aussi l'âge de la lune 
est-il donné, pour tous les jours du l'année, dans les principaux 
annuaires, iels quo V Annuaire du bureau des longitudes. 

Cet âge de la lune étant ordinairement représenté par un nombre 
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exact de jours , sans fraction , ii est bon de dire do quelle manière 
on le compte. Pendant 24 heures , à partir de l'instant précis de la 
nouvelle lune, on dit que la lune a I jour; pendant les 24 heures 
suivantes , on dit qu'elle a 2 jours ; et ainsi de suite. L'âge do la 
lune est donc successivement représenté par les divers nombres 
entiers , depuis 1 jusqu'à 30. L'Annuaire du bureau des longitudes 
donne l'âge de la lune compte de cotte manière , pour chaque jour 
ii midi. 

Il existe un moyen simple do déterminer approximativement 
l'âge de la lune , à une époque quelconque, en se servant unique- 
ment d'un nombre particulier, nomme épacte, qui reste le mémo 
dans tout le cours d'une même année , et qui change d'une année 
à une autre. Ce nombre n'est antre chose que l'âge qu'avait la 
lune au 31 décembre de l'année précédente. Voici commont on s'y 
prend pour un jour quelconque appartenant à une année non bis- 
sextile. On commence par ajouter à l'épacto lo nombre des mois 
entiers écoulés depuis lo 1" janvier, ou depuis le 1" mars , jus- 
qu'au jour dont il s'agit , suivant que ce jour est antérieur ou pos- 
térieur au 1"mars; puis on ajoute au résultat le nombre qui in- 
dique la dalodu jour dans le mois qui lo renferme : la somme ainsi 
obtenue, diminuée de 30 unités si elle est plus grande que 30, 
représente l'âge do la lune. 

Ainsi , supposons qu'on veuille trouver l'âge de la lune pour le 
7 février d'une année pour laquelle l'épacto est 9. On ajoutera 
d'abord une unité à 9, en raison du mois de janvier compris entre 
le 1" janvier et le 7 février, ce qui fera 10 ; puis on ajoutera a ce 
nombre 7 unités, en raison do la date du jour dont il s'agit, et l'on 
trouvera ainsi 17 pour l'âge do la lune. 

Supposons encore qu'on veuille trouver l'Age de la lune pour le 
25 juillet de la mémo année. On ajoutera d'abord quatre unités à 
l'épacte 9, en raison de quatre mois entiers jmars, avril, mai, juin) 
compris entre lo l tr mars et lo 25 juillet, ce qui fora 13 ; puis on 
ajoutera 25 unités (date du jour) à ce nombre 1 3, et i on obtiendra 
38 ; lo résultat obtenu étant plus grand que 30 , on en retranchera 
30 unités , et il restera 8 pour l'âge de la lune correspondant nu 
25 juillet. 

Pour nous rendre compte de cette règle, observons d'abord que, 
si l'on connaît l'âge de la lune pour lo dernier jour d'un mois, il 

suffit évidemment de lui ajouter 4, 2, 3, 4, unités, pour 

avoir l'âge de la lune pour lo t",le2, le 3, le 4 du mois suivant; 

et que, dès qu'on obtient ainsi un nombre plus grand que 30, c'est 
qu'on a dépassé la fin do la lunaison dans laquelle on se trouvait , 
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pour entrer dans la lunaison suivante : en sorte que, dans ce der- 
nier cas , on n'a qu'à diminuer le nombre obtenu d'une quantité 
égale y la durée d'une lunaison, c'est-à-dirodo30(aulieudc29,53), 
pour avoir encore l'âge de In lune. Cela posé , nous voyons que la 
règle appliquée donnera bien l'âge de la lune pour un jour quel- 
conque de janvier; puisque, d'après cette règle, on n'aura qu'à 
ajouter la dato du jour à réparte , c'est-à-dire à l'âge qu'avait la 
lune au 31 décembre précédent , et à diminuer ensuite le résultat 
do 30 unités, si cela est nécessaire. Pour trouver l'âge de la lune à 
une époque quelconque du mois de février, il suffit d'ajouter la date 
correspondante à celte époque, à l'âge de la lune pour le 31 janvier. 
Or,d'après ce qui vient d'être dit, l'âge de la lune au 31 janvier sera 
égal àl'épacto augmentée d'une unité : donc la règle conduit bien 
encore à un résultat exact pour le mois de février, l.o 28 février, il 
s'est écoule 59 jours depuis le 3! décembre, savoir 31 en janvier, 
et 28 en février; or, 59 jours forment à très peu près le double de 
la durée d'une lunaison : l'âge do la lune, pour le 28 février, est 
donc précisément égal à l'épacte, et , en conséquence, la règle in- 
diquou donnera bien l'âge do la lune pour toute la durée du mois 
do mars, lin continuant de la même manière à examiner l'applica- 
tion de celle règle aux différents mois de l'année , on verra qu'elle 
permet de trouver l'âge de la lune à une époque quelconque , à un 
jour près , approximation toujours suffisante pour l'objet qu'on so 
proposedans cette détermination. 

La règle a été énoncée pour une année commune de 365 jours ; 
elle doit être un peu modifiée lorsqu'il s'agit d'une année bissextile. 
En effet, dans une pareille année, le mois de février a 59 jours. 
I.e 28 février, l'âge rie la lune est toujours égal à l'épacte ; mais le 
lendemain, 29 février, il est égal à l'épacte augmentée d'une unité, 
et c'est cet âge correspondant au 29 février qui doit jouer, pour 
tout le reste de l'année, lo rôle que joue l'épacte dans les années 
communes. Ainsi, dans tous les cas, on appliquera la règle, telle 
qu'elle a été énoncée, à la condition d'augmenler l'épacte d'une 
unité, quand il s'agira d'un jour appartenant à une année bis- 
sextile, et postérieur au 29 février. 

§ 213. Mouvement (le la lune autour de la terre. — Jus- 
qu'ici nous ne nous sommes préornipis que du changement pro- 
gressif de ladireclion suivant laquelle nous apercevons la lune, 
sans tenir compte en aucune manière de la variation de la distance 
de cet astre à la terre; c'est en ramenant la lune, par la pensée, à 
une distance invariable de la terre, que nous avons pu dire qu'elle 
décrit sur la sphère céleste un grand cercle qui se déplace lui-même 
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suivant certaines lois, ce qui signifie simplement qu'elle se meut 
dans un plan qui passe par le cenlre de la terre, et dont la position 
cliange à chaque instant. Faisons un pas de plus , et voyons com- 
mont la lune s'éloigne et se rapproche alternativement de nous, 
en mémo temps qu'elle nous semble se mouvoir à travers les con- 
stellations. 

. Les anciens astronomes, dans l'impossibilité où ils étaient de dé- 
terminer par l'observation le rapport suivant lequel la distance de la 
lune à la terre priait d'une époque à une autre, eurent recours à 
des hypothèses, comme pour le soleil. Nous avons vu quelles étaient 
leurs idées sur le mouvement de ce dernier astre dans l'espaco 
(§§ I H et t 45) ; c'est par des moyens analogues qu'ils ont cherché 
à se rendre compte des diverses circonstances du mouvement de la 
lune. L'observation indiquantque la lune se meut sur la sphère cé- 
leste avec une vitesse variable, ils ont imaginé diverses combinai- 
sons do mouvements circulaires et uniformes, pour expliquer la va- 
riation continuelle do sa vitesse. Les deux hypothèses adoptées pour 
le soleil ont été essayées pour la lune. Celle do l'excentrique (§144 
a dû être modifiée un peu, en raison de celle circonstance que lo 
point du ciel où la luno se mont avec la plus grande vitesse se 
déplace progressivement parmi les étoiles, dans le sons direct : en 
mémo temps que la luno décrivait uniformément le cercle excen- 
trique EE, fiy. 269, on a dû supposer que le centre 0 de ce cerclo 
tournait lentement autour de la terre T, et dans le même sens. 
L'hypothèse de l'épicycle et du déférent (§ 145) n'a pu Stro adoptée 
qu'avec une modification analogue, qui consiste àsupposerque la 
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lune L, fig. 270 , met un peu plus de temps ù fairo lo tour de 
l'épicycle que le centre C de cet épicycle n'en met à faire le tour du 
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déférent; de cette manière, puisque la lune, partant d'une posi- 
tion L, où elle a sa plus grande vitesse sur la sphère céleste, ne 
peut revenir à une position analogue L' qu'après avoir fait ïe tour 
de l'épicycle, le centre de cet épicyclo parcourt pendant le même 
temps un peu plus que la circonférence du déférent, et vient sa 
placer en C' dans la direction d'une autre région du ciel. 

La comparaison des positions de la lune résultant de l'une ou de 
l'autre des hypothèses précédentes, avec celles que fournissait l'ob- 
servation , a bientôt fait reconnaître que ces hypothèses ne suffi- 
saient pas pour rendre compte des diverses circonstances du mou- 
vement de l'astre. On a donc été obligé de les modifier de nouveau, 
en admettant, par exemple, pour celle de l'épicycle et du défé- 
rent, quo ce n'était pas la lune qui parcourait uniformément la 
circonférence de l'épicycle ; mais que cette circonférence était par- 
courue par le centre D d'un autre épicycle plus petit, sur lequel se 
mouvait îa lune L, /ùj. 271. On comprend qu'en accumulant ainsi 
un certain nombre de mouve- 
ments circulaires et uniformes, 
et en les combinant ensemble , 
d'une manière convenable , on 
devail parvenir à donner à la lune 
un mouvement angulaire autour 
de la terre qui fût précisément le 
même que celui que les observa- 
tions font connaître ; mais en 
même temps, on s'éloignait con- 
sidérablement de la simplicité do 
mouvements que l'on avait eue en 
vue tout d'abord, en regardant le 
mouvement circulaire uniforme comme le seul qui existât réelle- 
ment. Lors même qu'on n'aurait pas eu de motifs puissants pour 
rejeter ces idées des anciens par d'autres considérations, la grande 
complication résultant de ces épicycles et excentriques superposés 
aurait dû empêcher de les considérer autrement quo comme des 
moyens factices de représenter l'ensemble des résultats fournis par 
l'observation . 

Mais dès qu'on put suivre chaquejourles changements éprouvés 
par la distance de la lune à la terre, en comparant les valeurs suc- 
cessives du diamètre apparent de l'astre rapporté au centre de notro 
globe, on reconnut que ces changements de distance étaient en dés- 
accord complet avec ceux qui résultaient des hypothèses admises. 

§ SU. En comparant les positions diverses que la lune vient 
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successivement occuper sur la sphère céleste, avec les valeurs cor- 
respondantes de son diamètre apparent, on voit que la luno peut 
être regardée comme se mouvant autour de la terre suivant des lois 
analogues à celles du mouvement apparent du soleil autour de la 
terre. La lune décrit une ellipse dont la terre orcupe un des foyers, 
et ollo la décrit conformément a la loi des aires (§ 1 47). 

Mais ces lois, qui sontcomplétementd'accord avec les observa- 
tions , quand il s'agit du mouvement apparent du soleil, ne doivent 
être regardées ici que comme représentant approximativement le 
véritable mouvement de la lune dans l'espace. La lune ne les suit 
pas exactement ; elle se trouve, tantôt d'un côté, tantôt de l'antre, 
par rapport a la position qu'elle occuperait, si ces lois du mouve- 
ment elliptique étaient rigoureusement vraies , sans cependant 
s'éloigner beaucoup rie cette position. 

L'excentricité de l'ellipse suivant laquelle la lune se meut à peu 
près est égale à 0,0548 , ou environ ^g. 

L'ellipse ne reste pas immobile dans son plan ; elle tourne autour 
de la terre de la même manière que l'ellipse que le soleil semble 
décrire annuellement (§ 1 6S). Le mouvement du grand axe de l'el- 
lipse lunaire est direct, comme celui de l'ellipse solaire ; il n'y a 
de différence, entre les mouvements de ces deux ellipses, que 
dans la vitesse, qui est beaucoup plus grande pour la lune que 
pour le soleil : le périgée lunairo fait tout le tour du ciel en 
323»,57, ou un peu moins de 9 ans. 

Pour avoir à chaquo instant la véritable place do la lune dans le 
ciel, il faut modifier d'une certaine quantité celle qu'elle aurait si 
elle restait rigoureusement sur l'ellipse dont nous venons de parler, 
et si elle la parcourait exactement suivant la loi des aires; mais 
celte correction à apporter à la position elliptique de la luno, pour 
avoir sa position vraie, varie d'un instant à un autre, et suivant des 
lois extrêmement compliquées. La discussion des observations 
effectuées en grand nombre et à diverses époques, a fait connaître 
les parties principales dont se compose celte correction ; ces parties 
se rapportent aux mouvements que l'on désigne habituellement sous 
les noms A'éwelion, do i-arinthn cl d'équation annuelle, et dont la 
découverte est due à Hipparque, à Ptolémée et à Tycho Brayé. 
Mais si l'on n'avait pas eu d'autre ressource que la discussion des 
observations, pour arriver il la connaissance des nombreuses inéga- 
lités qui existent dans lo mouvement de la luno, on serait aujour- 
d'hui beaucoup moins avancé qu'on ne l'est. Heureusement la 
théorie de la gravitation universelle est venue faciliter le travail, en 
faisant connaître une foule de petites inégalités, dont l'ensemble a 
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une influence notable sur In position de la lune à chaque instant, et 
donl il aurait été très difficile, sinon impossible, de trouver la na- 
lureet la grandeur, si Ton avait dû les démêler les unes des autres 
par la seule combinaison des résultats de l'observation. 

§ 21 5. Rot ni ion de la lune. — À la vue simple, nous aper- 
cevons sur la surface de la lune dos espaces grisâtres , dont nous 
avons déjà parlé (§ 1 96), et qui par leur ensemble donnent grossiè- 
rement à la Inné l'apparence d'une ligure humaine. Tout le monde 
a pu remarquer que ces espèces de taches consorvent toujours la 
même position par rapport au contour de la lune. Si nous en voyons 
disparaître progressivement une portion de plus en plus grande, 
pour les voir reparaître ensuite , cela tient à ce que nous ne pou- 
vons les apercevoir qu'autant qu'elles se trouvent dans la partie 
de la surface de la luno qui est directement éclairée par le soleil. 
Nous concluons nécessairement do là que la lune tourne toujours 
vers la terre la mémo portion du s;i surface. Nous ne voyons jamais 
qu'un hémisphère de la lune; l'hémisphère opposé nous reste con- 
stamment caché. 

Dans les idées des anciens aslronomes sur le mouvement, il n'y 
aurait pas eu là une preuve quo la lune iourno sur ollo-mèmo ; tout 
au contraire, on en aurait déduit l'absence de toute rotaLion de 
l'astre autour do son centre. Pour faire mouvoir un épicyclo sur un 
déférent, /ît/ . 200 (page 26 3), ils regardaient cet épicycle comme 
étant dans les mêmes conditions que s'il élait attaché au centre T 
du déférent par uno Lige rigide qui l'entraînerait en tournant au- 
tour de ce centre ; en sorte que le point S do l'épicycle venait né- 
cessairement en a', a", a'", en restant toujours sur la ligne droite 
qui joint le centre do l'épicycle au centre du déférent. On voit donc 
que, si l'on fait mouvoir de même la lune autour de la terre, comme 
si elle était attachée à une barre rigide dirigée vers le centre do 
ce dernier corps et mobile autour de ce centre, la lune tournera 
nécessairement toujours la mémo face vers la terre; et l'on n'aura 
pas besoin d'imaginer qu'elle tourne sur elle-même , pour rendre 
compte do3 apparences. Mais ce n'est pas ainsi que les choses 
doivent être considérées. 

La luno n'est nullement reliée à la terre par un corps rigide; elle 
est entièrement isolée dans l'espace, et, par conséquent, libre de 
se mouvoir et de tourner autour de son centre de toutes les ma- 
nières possibles. Pour voir si elle tourne sur elle-même, il faut 
prendre une ligne droite quelconque, à son intérieur, et voir si cette 
ligne change de direction avec le lemp=. Si cette droite ne change 
pas de direction ; si elle reste toujours parallèle à elle-même, 
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malgré le mouvement de transport de la lime autour de la terre ; 
fit s'il en est de même de louiez les autres lignes droites que l'on 
pourrait considérer à l'intérieur do la luno, on pourra dire que cet 
aslre n'est animé d'aucun mouvement de rotation autour de son 
cenlro. Si, au contraire, on reconnaît que certaines lignes tracées à 
l'intérieur delà luno prennent successivement différentes directions 
dans l'espace, on devra en conclure que la luno tourne sur elle-même; 
et il ne sera pas difficile do voir autour de quel diamètre s'effectue 
celte rotation. Or, c'est précisément ce dernier cas qui se présenlc. 

l'nisque la lune tourne toujours la môme face vers la terre, le 
rayon du globe lunaire qui , à un instant quelconque, est dirigé 
vers le centre de la terre, se déplace en restant constamment dirigé 
vers co mémo point : donc ce rayon ne reslo pas parallèle à lui- 
même, ce qui veut dire que la lune tourne autour do son centre, en 
même temps qu'elle se meut autour de la terre Si la luno se trans- 
portait de Len L', fa. 272, sans tourner sur elle-même, son rayon 
La viendrait prendre la position pa- 
rallèle L'ù, et le point do sa surfaro 
que l'on voyait d'abord en a au cen- 
tre de son disque, se trouverait en- 
suite on b, où on le verrait près d'un 
dos bords de ce disque. L'observa- 
lion indiquant que le point que l'on 
a vu à un instant quelconque au 
centre du disque de la lune paraît ... 
toujours dans la même position cen- i" 
traie, il faut que la lune, en môme 
temps qu'elle va do Len V, tourne 
sur elle-même de manière à donner 
au rayon Lu la direction L'a' : cela 
no peut se faire évidemment qu'autant que la luno tourne autour 
d'un axe perpendiculaire au plan de son orbite, et que l'angle bVa', 
dont elle tourne autour de cet axe, est égal à l'angle LTL' qu'elle 
décrit on mémo temps autour de la terre. 

Ainsi , do co que la luno tourne toujours la même face vers la 
terre, on peut conclura que cet astre e3t animé d'un mouvement- 
de rotation sur lui-même, dans le sons de son mouvement do ré- 
volution autour de la torro: et que le temps qu'il emploie à faire 
un tour entier autour do son centre est précisément égal à celui 
qu'il met à fairo un tour entier autour de la terre : en sorle que 
celle durée de la rotation de la lune sur elle-même est de 27 jours 
et un tiers rie jour, à peu prés. 




394 LOIS DU MOUVEMENT DE LA LUNE. 

§ 216. Llbrationadelalune. — Nous venons (le reconnaître 
l'existence de la rotation de la lune sur elle-même- , et de trouver 
les principales circonstances de ce mouvemeot, en nous fondant 
sur ce fait que les taches de la lune nous paraissent toujours oc- 
cuper la môme place sur son disque. Mais il n'en est pas rigou- 
reusement ainsi. 

L'observation des taches de la lune , à l'œil nu , n'est pas sus- 
ceptible d'une bien grande précision , surtout en raison de ce que 
les taches que l'on voit ainsi sont vagues , mal définies ; ces taches 
se déplaceraient d'une petite quantité , par rapport au contour du 
disque, tantôt dans un sens, tantôt dans l'autre, que nous ne nous 
en apercevrions pas. Mais quand on observe !a lune avec une lu- 
nette, lors même que cette lunette n'aurait qu'un faible grossisse- 
ment, on dislingue sur la surface do l'astre des points remarqua- 
bles et parfaitement délinis, dont on peut facilement apprécier la 
position d'une manière précise. Or, en observant ainsi la lune û 
diverses époques , on reconnaît que les points sur lesquels on a 
spécialement fixé son attention no restent pas toujours dans la 
même position par rapport au contour du disque : chacun d'eux 
semble osciller de part et d'autre d'une position moyenne. Ces os- 
cillations se produisent d'ailleurs en même temps, et dans le même 
sens , pour les divers points que l'on observe; en sorte qu'on les 
attribue naturellement à ce que la lune tout entière éprouve un 
mouvement d'oscillation, ou de balancement, autour de son centre, 
mouvement auquel participent les diverses taches que l'on voit à 
sa surface. Ce mouvement particulier de la lune a reçu le nom de 
libration (du verbe latin librare, qui signifie balancer). Galilée, qui 
le premier a dirigé uno lunetto vers îe ciel, est aussi le premier 
qui ait reconnu l'existence de ce mouvement. 

La libration de la lune est due à trois causes distinctes, que nous 
allons examiner successivement. Chacune de ces causes donne lieu 
aune libration particulière, el c'est la coexistence de ces trois 
libralions qui détermine le mouvement d'oscillation des taches lu- 
naires, tel que l'observation le fait connaître. Les trois librations 
partielles dont nous parlons sont connues sous les noms de libra- 
tion en longitude, libration en latitude, et libration diurne. 

§ 217. D'après ce que nous avons dit (§ 215), pour qu'une 
tache qui nous parait à un instant quelconque exactement au centre 
du disque de la lune, conserve constamment cette position centrale, 
il faut : 1" que la lune tourne autour d'un axe perpendiculaire au 
plan de son orbite ; 2" que l'angle dont elle tourne autour de cet 
axe soit toujours égal à celui qu'elle décrit autour de la terre 
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dans le même temps. Attachons-nous tout d'abord à cetlo seconde 
condition. 

Les angles , comme LÏL', que la lune décrit autour de la terre 
dans des temps égaux successifs , ne sont pas égaux entre eux , 
puisque la lune se meut autour de la terre à peu près conformément 
à la loi dea aires (§ 21 i), son mouvement angulaire autour du centre 
de notre globe est plus ou moins rapide, suivant qu'elle en est plus 
ou moins rapprochée. Quant au mouvement de rotation de la lune 
sur elle-même, il est naturel, au contraire, d'admettre qu'il est 
uniforme, comme la rotation de la terre; d'ailleurs les lois de la 
mécanique indiquent qu'il duit en être ainsi. Il n'est donc pas pos- 
sible qu'il y ail constamment une égalité complète entre l'angle dont 
la lune tourne sur elle-même et celui qu'elle décrit en mémo temps 
autour de la terre. L'observation indiquant que la lune tourne tou- 
jours vers nous la même moitié de sa surface, on doit en conclure 
qu'en moyenne il y a égalité rigoureuse entre la vitesse angulaire 
de la lune sur elle-même, et sa viLesse angulaire autour de la terre. 
Mais celte égaiitô , qui a lieu en moyenne , n'a pas lieu à chaque 
instant, la vitesse angulaire de la lune au tour do la terre est tantôt 
plus grande, tantôt plus petite que la vitesse constante avec la- 
quelle elle tourne sur elle-même. Il en résulte que ce dernier mou- 
vement, en vertu duquel ia tache cenlralo du disque de la lune 
tend toujours à revenir dans la même position apparente, se trouve 
tantôt en retard, tantôt en avance, sur le mouvement de révolu- 
tion de la lune autour de la terre ; en sorte que celte tache , qu'on 
avait vue en a, fig- 272 , lorsque la lune était en L , au lieu d'être 
placée en a', lorsque la lune est venue en L', se trouve un peu à 
côté du point a', en c ou en <î. 

On voit donc que, par suite de ce que le mouvement de rotation 
de la lune sur elle-même est uniforme, et de ce que son mouvement 
angulaire autour de la terre ne l'est pas , la taclie cenLrale de son 
disque doit paraître, tantôt d'un côté, tantôt do l'autre du contre de 
ce disquo ; elle doit sembler animée d'un mouvement d'oscillation , 
partagé du reste par les autres taches qui l'environnent : c'est ce 
mouvement que l'on désigne sous le nom de lihruiion en longitude. 
Cette dénomination particulière de la libration dont nous venons 
d'assigner la cause vient de ce que ce mouvement s'effectue dans 
la direction du plan de l'orbite de la lune , direction qui est à peu 
près la même que celle du grand cercle de l'éclipliquo, le long 
duquel on compte les longitudes des astres. 

§318. La première des deux conditions, qui ont élé rappelées 
au commencement du paragraphe précédent, n'est pas mieux ren» 
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plie que la seconde , et c'est ce qui donne lieu à la libration en lati- 
tude. L'axe de rotation do la lune, au lieu d'êLro exactement per- 
pendiculaire au plan de son orbite, est un peu incline sur ce plan : 
il so transporte parallèlement à lui-même, en faisant avec. la per- 
pendiculaire au plan de l'orbite un angle d'environ 6*37'. Il est 
facile de voir que cette seulo circonstance suflil pour occasionner 
une libroLion des taches. Tour nous en rendre compte , prenons la 
luno dans deux positions diamétralement opposées sur son orbile, 
en L et en L', fig. 273. On voit tout do suite que, lorsque la lune 



est en L, on ne peut pas apercevoir son pèle jj, et l'on aperçoit 
sans peino le pôle opposé q : tandis que, lorsque la lune est venue 
en L', le pôle p est, dovunu visible, et le pôle 17 est devenu invisible 
à son tour. Un point <i de l'équateur lunaire paraissait, dans le 
premier cas , au-dessus du centre du disque ; lorsque la lune a fait 
un domi-tour autour do la terre , pour venir en L', et que, par 
conséquent, elle a fait à pe» près un demi-tour sur elle-même, 
autour de son aso pij, le point n do l'équateur lunaire est venu so 
placer en o', c'est-à-dire au-dessous du centre du disque. Ainsi, 
par suite de l'obliquité do l'axe do rotation de îa lune par rapport 
au plan de son orbile, les taches de sa surface doivent éprouver un 
mouvement d'oscillation, dirigé perpendiculairement au plan do 
l'orbite, e'est-à-diro à peu près perpendiculairement au plan 
do l'écliptique. C'est pour cela que le mouvement d'oscillation dont 
il s'agit a été nommé libration en latitude. 

Nous venons dédire que l'axe de rotation de la luno so transporte 
parallèlement à lui-même. Si ce parallélisme se conservait constam- 
ment, et sans aucune altération , il en résulterait nécessairement 
un changement d'obliquité de cet axe par rapport au plan de l'or- 
bite lunaire, puisque le plan de l'orbite change peu a peu dedirec- 
tion dans l'espace (g iu7). Mais l'observation a fait voir que la 
direction do l'axe de rotation do la luno chango on même temps 
que relie de ce plan , de lelle manière que l'angle formé par l'axe 
et le plan reste toujours le même, et qu'en conséquence la libration 
en latitude conserve toujours la même amplitude. 

Voici en quoi consiste le changement progressif do direction de 
l'axe do rotation de la lune, phénomène dont la découverte est due 
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à Dominique Cassini (l). Si , par le point L, /ig. 274 , où se trouve 
le centre de la lune à un instant quelconque, on mène une ligne LU 
perpendiculaire au 
plan de l'écliptique 
ABCD, puis une ligne 
LV perpendiculaire au 
plan de l'orbite lunaire 
NLN'L', l'axe de rota- 
tion LX de la lune se 
trouve toujours dans 
le plan des deux lignes 
LU, LV, et il est placé, 
par rapport à ces deux 
lignes, commela figure 
l'indique. L'angle ULX 
esl égal à f 58' 45", l'angle VLU est d'ailleurs égal en moyenne 
à S" 8' 48'' : en sorte que l'angle VLX ost de 6*37'33".On sait 
que, abstraction faite do la nutation de l'orbite lunaire, la ligne LV 
tourne autour de LU, d'un mouvement rétrograde, en décrivant un 
cône de révolution qu'elle parcourt en 1 8 ans ^ ; il résulte de ce 
qui vient d'être dit que l'axe de rotation LX tourne en même temps 
autour de LU, en décrivant également un cône de révolution, dans 
le même sens et avec la même vitesse. 

§ 21 9. S'il n'existait aucune des deux librations dont nous ve- 
nons de parler, il y aurait un des rayons de la lune qui resterait 
constamment dirigé vers lo centre de la terre, un observateur 
placé en ce point verrait toujours l'extrémité de ce rayon occuper 
exactement le centre du disque de la lune. Mais un observateur 
placé à la surface de la terre ne se trouve pas dans les mêmes 
conditions. Admettons, pour simplifier, qu'en vertu du mouvement 
diurne, la lune passe au zénith même du point A, pg. 275, 
d'où on l'observo. Aux diverses heures do la journée, le rayon La 
de la lune, que nous supposons toujours dirigé vers !e centre T 
de la terre, doit paraître prendre successivement des positions 
différentes, telles que La, L'a', L"a". Lorsque la lune ost en L , 
peu de temps après son lever, le point a paraît un peu à l'orient 
du centre c du disque lunaire ; lorsque la luno est au zénith , en L', 
ce point parait en a' au centre du disque ; el lorsque la luno est 

()| CclÈhrc wmnomo ilnlicn, né en IflîS dm* le fnmld de Nice, tnorf en 1Ï1Î * 
Pnrij, nii Colberl l'mdit alliro rte! I Glifl, pour le mcltrc h li ISto do rObsemtairc f[ui 
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on L", peu de temps avant de se coucher, le même point parait 
en a", un peu à l'occident du centre c" du disque : le point a doit 
donc sembler oscil- 



nomme la libralion diurne. 

L'amplitude totale fie la libration on longitude, pour une tache 
située au centre du disque de la lune, est d'environ 4' 20", ce qui 
fait à peu près } du diamètre apparent do ce disque. Pour la 
mémo tache, la libration en latitude a une amplitude totale d'en- 
viron 3' 35"; et la libration diurne , seulement de 32". Ces trois 
iibrations existant simullanément, il en résulte, pour chaque tache 
de la lune, un mouvement d'oscillation complexe, qui est celui que 
l'on observe en réalité. 

§ 220. La terre vue de in lune — Il est curieux de se de- 
mander quelle apparence présenterait la terro, pour un observateur 
qui serait installé sur la surface do !a lune. La connaissance que 
nous avons des particularités que présente !e mouvement do la 
lune observé de la surface de la lerre, va nous permettre de ré- 
soudre facilement cette question. 

Si les Iibrations en longitude et en latitude n'existaient pas, le 
centre do la terre so trouverait toujours placé do la mémo manièro 
par rapport aux divers points de la surface de la lune. De chacun 
de ces points, la terre paraîtrait donc immobile dans le ciel: elle 
serait toujours au-dessus des mômes points de l'horizon , et à une 
même hauteur au-dessus de ces points. On la verrait constamment 
au zénith, si l'on était installé au point de la surface de ia lune qui 
nous paraît au contre de son disque ; et elle serait plus ou moins 
rapprochée de l'horizon, suivant que le lieu d'observation serait un 
point de lu surface de la lune plus ou moins éloigné de celui que 
nous voyons au centre de son disque. La terre ne serait visible que 
des points de l'hémisphère lunaire qui est tourné de notre côté , et 



Q 



1er chaque jour de 
part et d'autre do sa 
position moyenne. 
Les tachesdelalunc 
éprouveront évi- 




.t." demmenl un mou- 
) vement d'oscillation 
analogue, quelle que 
soit la position de 
l'observateur sur la 
terre : c'est ce mou- 
vement que l'on 
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elle resterait constamment invisible pour tous les points de l'hé- 
misphère opposé. 

L'existence des librations en longitude et en latitude fait que les 
choses ne se passent pas tout à fait ainsi. De chaque point de 
l'hémisphère de la lune qui est tourné de notre côté, la terre doit 
paraître osciller de part et d'autre d'une certaine position moyenne. 
Pour les points qui sont situés près des bords do cet hémisphère, 
l'oscillation de la terre doit tantôt l'abaisser au-dessous de l'horizon, 
tantôt l'élever au-dessus de ce plan : la terre doit se lever et se 
coucher alternativement , et ses apparitions et disparitions succes- 
sives, dues à la coexistence des deux librations en longitude et en 
latitude, doivent suivre une loi assez complexe. Enfin il y a éga- 
lement un grand nombre do points do la surface do la lune, d'où 
l'on n'aperçoit jamais la terre ; mais l'ememble de ces points, d'où 
la terre est invisible, ne forme pas tout à fait un hémisphère, à 
cause des librations qui amènent alternativement la terre sur l'ho- 
rizon de points d'où l'on ne l'aurait jamais vue sans cela. 

La lerre, vue de la lune, doit présenter la forme d'un disque à 
peu près circulaire, ayant un diamètre apparent d'environ 2 degrés. 
Elle doit d'ailleurs présenter des phases absolument pareilles à 
celles que la lune nous présente. 

La lune étant animée d'un mouvement de rotation sur elle- 
même, un observateur, placé sur sa surface, doit voir l'ensemble 
des astres tourner en sens contraire, autour de l'axe de rotation do 
la lune. La terre seule ne participe pas à co mouvement diurne, 
puisque , en chaque point de la surface de la lune , on la voit tou- 
jours à peu près dans la même position par rapport à l'horizon ; on 
doit donc voir les constellations passer les unes après les autres 
derrière la terre. La durée du jour sidéral . sur la lune, est égale a 
la durée de la rotation de cet astre sur lui-même, et par conséquent 
égale à celle de sa révolution sidérale (§ 21 0) : ainsi le jour sidéral 
de la lune contient plus de 27 de nos jours moyens. 

Le soleil, vu de la lune, participe au mouvement diurne dont 
nous venons de parler; mais il a en mémo temps un mouvement 
propre parmi les étoiles, en vertu duquel la durée dosa révolution 
diurne autour de la lune n'est pas la même que pour les étoiles. 
Ce mouvement diurne du soleil occasionneen chaque point des jours 
et des nuits qui se succèdent régulièrement; le jour et la nuit, ré- 
pandus ainsi sur diverses parties du globe lunaire, nous sont rendus 
sensibles par les phases que nous apercevons. Chaque point de la 
surface de la lune nous paraissant à peu près immobile par rap- 
port au contour de son disque, il est clair que le soleil a fait un tour 
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entier autour delà lune, lorsqu'il s'est accompli une période com- 
plète* des phases de la lune : ainsi la durée du jour solaire, sur la 
lune, est égale à la durée de la révolution synodiqoe de cet astre, 
et comprend par conséquent environ 29 £ de nos jours moyens , 
dont à peu près la moitié pour le jour et l'autre moitié pour la nuit. 

Il est aisé de voir que les phases de la terre vue de la lune sont 
complémentaires des phases correspondantes de la lune vue de la 
terre. Lorsque la lune est nouvelle, la terre est pleine, et inverse- 
ment, lorsque la lune est dans son premier quartier, la terre est 
dans son dernier quartier ; lorsqu'un tiers seulement du disque de 
la lune nous apparaît , les deux tiers du disque de la terre sont 
visibles pour un observateur placé sur la lune, et ainsi de suite. 
La terre restant toujours au-dessus de l'horizon , pour les divers 
points de la partie do la surface de la lune qui est tournée de notre, 
côté, on voit que , pour tous ces points , la terre doit éclairer la 
surraco de la lune pendant les nuits. Et si l'on considère spéciale- 
ment le point que nous voyons au centre du disque de la lune, on 
reconnaît sans poine qu'en ce point la terre est dans son premier 
quartier au commencement de chaque nuit, et dans son dernier 
quartier à la fin ; les nuits doivent donc toujours y être très forte- 
ment éclairées par la terre. 

§ 22 1 . Montagnes do la lune. — - 11 suffit d'observer la luno 
avec une lunette d'un faible grossissement, pour reconnaître tout 
de suite que sa surface présente des aspérités très prononcées. La 
fig. 276, qui représente la lune vue dans une lunette, aune époque 
comprise entre la nouvelle lune et le premier quartier, peut donner 
une idée de ce qu'on aperçoit dans ces circonslances. L'irrégularilé 
du bord intérieur de ce croissant met bien en évidence la rugosité 
de la surface de la lune. On voit en outre, jusqu'à une certaine dis- 
tance de ce bord , des aspérités et des cavités qui, étant éclairées 
obliquement par le soleil , produisent des ombres très caractéristi- 
ques. Ces ombres, observées plusieurs jours de suite, augmentent 
ou diminuent d'élendue et d'intensité, suivant que l'obliquité des 
rayons solaires sur la partie correspondante de la surface de la lune 
varie dans un sens ou dans l'autre. On doit donc regarder ia lune 
comme étant un globe solide recouvert de montagnes. 

En effectuant certaines mesures micrométriques, on parvient fa- 
cilement à déterminer la hauteur des principales montagnes de la 
lune. Nous allons donner une idée des moyens que l'on emploie pour 
y arriver. 

Supposons, pour simplifier, que la lune soit à son premier quar- 
tier. Il arrive souvent, dans ce cas, que l'on aperçoit un point 
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brillant h, fiy. 277, dans lu partie ohsrure de la lune , et à peu de- 
distance du bnrr] rocti ligne ni« qui li- 
mite la partie éclairé». Ce point bril- 
lant osi évidemment lu suiniuet d'une 
montagne, dnnl toule la \m lie inférieure 
est dans l'ombre, ci qui s'éleva assez 
pour être atteinte par les rayons so- 
laires qui passent prés do la lune sans 
la reiic outrer. Considérons en particu- 
lier un rayon bc, qui touche la surface 
de la lune en c, et qui vient aboutir au 
sommet a de la montagne. Un plan, 
mené par co rayon et par lu centre do 
la lune, coupera l'astre suivant un cercle 
le! que pt/rc': le rayon do lumière dont 
il s'agit sera une tangente b'c' à ce 
cercle, et le sommet de la montagne 
sera situé en a', sur celte tangente, à 
une distance du point de contact c' 
cgaleà ne. Si, à l'aidod'un micromètre 
a (ils parallèles, on mesure lu grandeur 
apparente de la distance ne, on connaî- 
tra les deux côtés oc', a'c' du triangle 
rectangle on'c', puisque ne' est le rayon 
de la lune; ces deux côtés étant évalués 
en secondes, on en conclura, également 
en secondes , la grandeur de l'hypoté- 
nuse on', c'est-a- dire de la distance du 
sommet de la montagne au centre de 
la lune. lïn retranchant le rayon oc' de 
la distance on', il restera la hauteur du 
sommet de la montagne au-dessus de 
la surface do la lune. Celte hauteur 
sera représentée par un nombre de se- 
condes-, qui ne sera autre chose que 
l'anL'le sous lequel on la verrait de face, 
à la distance à laquelle se trouvo la 
lune ; on en conclura facilement son 
rapport au rayon de la terre, et par 
suite sa valeur eu mètres. Il est aisé do 
voir que cette méthode donnera géné- 
ralement une valeur trop petite , pour la hauteur de la montagne 
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sur laquelle aura porté l'observation i car, pour quo le sommet 
de lit montagne soit assez éclairé pour être aperçu do la ferre, 
il faut, non-seulement qu'elle atteigne la région de l'espaco dans 
laquelle pénètrent les rayons solaires quo la lune laisse passer, 
mais encore qu'elle s'élève d'une certaine quantité dans cette 
région. 

Il existe une autre méthode, qui est fondée sur la mesure do 
l'ombre que les montagnes projettent sur la surface de la luno , du 
côté opposé au soleil. Voici en quoi elle consiste. Supposons encore 
que la luno soit il son premier quartier. Une montagne a, fig. 278, 
projette une ombre ac. Le rayon solaire ha, qui passe très près du 
sommet de la montagne , doit donc venir percer la surface de la 
lune en c. Si nous menons encore un plan par ce rayon et par le 
centre delà lune, ce plan coupera la surface do la luno suivant un 
cercle tel que pi/m, et le rayon solaire, dirigé suivant b'c', percera 
co cercle en c 1 . En mesurant ladistance cd, qui est égale àc'd', on 
connaîtra les deux cotés oc', c'd\ du triangle rectangle d'oc', et 
i on en déduira l'angle oe'd'. L'angle oc'a', qui est lo supplément 
de nc'd', sera donc connu. D'ailleurs on pourra aussi mesurer la 
longueur ac de l'ombre, longueur qui est égale» uV; on connaîtra 
donc un angleqrV, et les deux njli\s mljacciilsi, dans le triangle oaV, 
d'où l'on déduira le côté ou'. En retranchant lo rayon oc' de cette 
dislance on' du sommet de la montagne au centre do la lune , on 
trouvera la hauteur du sommet de la montagne au-dessus de la 
surface de la lune. 

Pour faire concevoir en quoi consiste chacune de ces deux 
méthodes , nous avons supposé que la lune était dans son premier 
quartier. 11 est aisé de voir qu'au moyen de certaines modifica- 
tions, ces deux méthodes peuvent servir l'une et l'autre à la dé- 
termination de la hauteur des montagnes de la lune, lorsque l'astre 
ne se trouve pas précisément dans celte phase particulière. Mais 
nous n'entrerons pas dans plus do détails sur ce point, notre but 
étant-uniquemont do faire comprendre la possibilité de mesurer la 
hauteur des montagnes de la lune avec un certain degré d'exac- 
titude. 

MM. Béer etMadler, de Berlin, après avoir effectué un très grand 
nombre de mesures , dans les diverses parties de l'hémisphère lu- 
naire qui est tourné vers la terre, ont Irouvé 22 montagnes dont la 
hauteur surpasse 4 800 mèlres (hauteur du Mont-Blanc). Voici 
colles dont la hauteur est la plus grande; elles sont désignées par 
les noms qui leur ont été attribués par Riccioli , et qui sont géné- 
ralement adoptés : 
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Oorfel 760.1 

Newton 1264 

Casatus 6956 

Curtius 6769 

Calippus 6216 

Tycho 61 5 1 

Iluygens 5550 



Les mimes astronomes ont construit une belle carte de la lune, 
dont on voit ici un extrait (planche III). Les diverses particularités 
que présente la surface de la luno y sont figurées dans le système 
de projection orthographique (§ 1 1 2). Ce système de projection , 
pou convenable pour représenter un hémisphère do la terre, parce 
que les régions situées vers les bords de l'hémisphère y sont trop 
déformées, est au contraire celui qui convient le mieux pour la 
lune. Il donne à la surrace de cet astre précisément la disposition 
sons laquelle elle so présente à nous; car les rayons visuels qui 
joignent notre œil aux divers points de la surface de la lune, sont 
sensiblement parallèles entre eux, et perpendiculaires au plan du 
grand cercle qui sert de limite à l'hémisphère tourné vers nous. 

§ 222. Notions sur la constitution de la lune. — Lorsque 
nous nous sommes occupés d'étudier les particularités que présente 
la surface du soleil, nous avons reconnu que tout ce qu'on aperçoit 
sur cette surface est éminemment variable. Les lâches que l'on y 
a observées à une certaine époque subsistent bien pendant quelque 
temps, et peuvent, par leur mouvement commun, rendre sensible 
la rotation du soleil sur lui-mémo; mais ces taches se déforment 
peu à peu, et finissent par disparaître, tandis que d'autres se 
produisent dans des régions où il n'y on avait pas auparavant. A 
la surface do la lune , les choses se passent tout autrement; tout y 
parait immuable. Quelle que soit l'époque à laquelle on observe 
celte surface , on lui trouve toujours le même aspect ; il n'y a de 
différence que dans les ombres projetées par les aspérités qui la 
couvrent, suivant que le soleil les éclaire de telle ou telle manière. 

Ces aspérités ou montagnes de la luno, dont plusieurs atteignent 
une grande hauteur (§221), présentent un caracLère particulière! 
extrêmement remarquable : elles affectent presque tontes la forme 
d'un bourrelet circulaire, au milieu duquel existe une cavité dont 
le fond est quelquefois au-dessous du niveau des parties environ- 
nantes de la surface de la lune. La jig. 279 peut donner une idée 
de celle forme générale des montagnes de la lune. Souvent, comme 
on lo voit sur cette figure, il existe au milieu de la cavité centrale 
nue montagne isolée, en forme de pic. I! suffit de jeter les yeux sur 
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la carte ci-jointe (planche III), pour voir que les montagnes de 
cette forme y sont extrêmement nombreuses; si elles paraissent 




elliptiques, vers les bords de la carte, cela lient au système de 
projection qui a été adopté dans sa construction, et qui représente 
en raccourci ces montagnes situées près du contour do l'hémi- 
sphère tourné vers nous. 

On -peut se faire une idée assez nette de ces montagnes circu- 
laires de la lune, en les comparant aux cratères des volcans éteints 
qui existent sur la surface de la terre. Il y a cependant, entre les 
volcans de la terre et les montagnes do la lune, une différence 
essentielle : c'est que ces dernières ont des dimensions transver- 
sales incomparablement plus grandes que celles des volcans. Il 
serait difficile d'admettre que des cratères d'éruption aient pu avoir 
des diamètres si considérables. Aussi regarde-t-on plutôt ces mon- 
tagnes de la lune comme étant analogues à certains cirques mon- 
tagneux que l'on rencontre sur la terre, et auxquels on donne en 
géologie le nom de cratères de soulèvement. Parmi les plus grandes 
montagnes circulaires do la lune, on peut citer Tycho et Archi- 
mède qui ont, la première 91200 mètres, et la seconde 87C00 mè- 
tres do diamètre : à partir do là, on en trouve pour ainsi dire de 
toutes les dimensions, jusqu'à celles qui sont trop petites pour 
qu'on puisse les distinguer facilement avec les lunettes. Comme 
termes de comparaison pris sur la terre, nous pouvons citer le 
cirquo de l'Ile de Ceylan dont le diamètre est do 70 000 mètres, le 
cirque de l'Oisans (Dauplnné) dont le diamètre est de 20 000 mè- 
tres , et le cirquo du Cantal (Auvergne) dont le diamètre est de 
4 0 000 mètres. Quant aux volcans terrestres, leurs diamètres sont 
beaucoup moindres : celui de l'Etna , dans son maximum , a été 
de 1 300 mètres ; celui du Vésuve n'a atteint que 700 mètres; celui 
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du puy de Pariou (volcan éteint do l'Auvergne) est seulement de 

310 mètres. 

Les taches grisâtres que l'on aperçoit à l'œil nu sur le disque de 
la lune ne sont autre chose que des parties de la surface de l'astre 
qui réfléchissent moins bien les rayons solaires que les régions 
environnantes. On remarque que ces- parties moins brillantes ne 
renferment presque pas de montagnes. Hévélius leur avait donné 
le nom de mors ; mais nous allons voir que ce nom , qui a été con- 
servé jusqu'à présont, ne se rattache qu'à une idée fausse, puisqu'il 
ne peut pas exister d'eau à la surface de la lune. 

g 223. Il est naturel do se demander si la luno est entourée d'une 
atmosphère gazeuse comme ia terre. Cette question peut Être com- 
plètement résolue au moyen de diverses observations très simples, 
comme nous allons le voir. 

Nous pouvons affirmer d'abord que, s'il existe une atmosphère 
autour do la lune, cette atmosphère ne renferme jamais de nuages, 
comme celle au milieu de laquelle nous vivons ; car ces nuages nous 
cacheraient nécessairement certaines portions de la surface de 
l'astre, et il en résulterait un aspect général qui varierait d'un in- 
stant à un autre, suivant que les nuages seraient plus ou moins 
nombreux, ou bien qu'ils couvriraient telle ou telle partie du disque. 
Nous savons, au contraire, que le disque lunaire se présente tou- 
jours à nons avec le môme aspect, et que rien ne s'oppose jamais à 
ce que nous apercevions les aspérités qui existent dans les diverses 
parties de la surface de l'astre, quand ces parties sont directement 
éclairées par les rayons du soleil. 

Ainsi nous savons déjà que l'atmosphère de la lune, si elle existe, 
reste toujours entièrement transparente. Mais nous pouvons aller 
plus loin. Une atmosphère transparente doit occasionner sur la sur- 
face do la lune un phénomène analogue à notre crépuscule (g i 36). 
Une moitié do la luno recevant directement (a lumière du soleil, à 
un instant donné, les rayons solaires doivent être renvoyés par 
l'atmosphère de la lune dans une portion do l'autre moitié, do ma- 
nière à y répandre une certaine clarté décroissant graduellement à 
partir des bords de l'hémisphère directement éclairé. La lune, vue 
de la lerre , devrait donc présenter une partie brillante et une 
partie obscure, mais sans qu'il y ait de transition brusque do l'une 
à l'autre ; il devrait y avoir une dégradation insensible do lumière, 
dans une certaine largeur, depuis la partie qui est tournée vers le 
soleil, jusqu'à celle qui , étant tournée du côté opposé, est tout à 
fait invisible pour nous. Or, il n'en est rien ; la partie éclairée et 
la partie obscure de la lune sont séparées l'une do l'autre par une 
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ligne extrêmement nette et tranchée. Cette ligne est plus ou moins 
sinueuse et irrégulière, à cause des aspérités de la surface do la 
lune ; mais elle ne présente aucune trace de cette dégradation de 
lumière, qui serait la conséquence nécessaire de l'existence d'une 
atmosphère autour de la lune. On voit donc qu'on est obligé d'ad- 
mettre que la lune n'a pas d'atmosphère, ou au moins que si elle 
en a une, elle doit être très faible , puisque le crépuscule auquel 
elle donne lieu est tout à fait insensible pour nous. 

Mais il existe un autre moyen plus précis, à l'aide duquel l'ab- 
sence d'atmosphère autour de la lune a Été complètement miso hors 
de doute. Voici en quoi il consiste. Lorsque la lune, en vertu de son 
mouvement propre sur la sphère céleste, vient à passor dovant une 
étoile, on peutobsorver avec une grande exactitude l'instant précis 
de la disparition de l'étoile, et aussi l'instant précis de sa réappa- 
rition; on en conclut la durée de l'occultation de l'étoile. D'un autre 
côté, d'après la connaissance que l'on a dos lois du mouvement do 
la lune, et de son diamètre, on peut parfaitement déterminer, par 
le calcul, quelle est la corde du disque lunairo dont les divers points 
sont venus se placer dans la direction même de l'étoile, et en com- 
parant la longueur de la corde ainsi obtenue avec la vitesse que 
possède la iune sur la sphère céleste au nioment de l'occultation , 
on peut en déduire le temps que la lune a dû employer à s'avancer 
dans le ciel d'une quantité égale à cette corde. Or, on trouve tou- 
jours que ce temps est égal à la durée de l'occultation , tello que 
l'observation l'a fournie ; ou du moins la différence qui existe entre 
ces deux temps est toujours assez faible, pour qu'on puisse la re- 
garder comme résultant uniquement des orreurs d'observation. 
Pour peu qu'on y réfléchisse, on verra que le temps employé par 
la lune à marcher sur la sphère céleste d'une quantité égale à la 
corde de son disque qui passe devant l'étoile , doit en effet être la 
durée exacte de l'occultation , en supposant que les rayons de lu- 
mière venus de l'étoile n'éprouvent aucune déviation dans leur 
passage près de la surface de la lune. Mais, si cos rayons de 
lumière sont tant soit peu déranges do leur route par le voisinage 
de la lune , il doit en être tout autrement. Or, c'est ce qui arrive- 
rait précisément, si la lune était entourée d'une atmosphère. Au 
lieu que l'occultation commence à l'instant précis où la lune vient 
toucher le rayon qui va de l'étoile F., fig. 280, à l'œil 0 de l'ob- 
servateur, l'étoile resterait visible encore quelque temps après, 
parce que les rayons tels que Et» seraient infléchis par l'atmos- 
phère lunaire, de manière à pouvoir encore arriver à l'œil, malgré 
l'interposition réelle du corps de la lune entre l'œil et l'étoile ; par 
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la même raison , l'étoile commencerait à reparaître du côté opposé 
du disque lunaire, quelque temps avant que cette interposition de 
la lune ait complètement cessé : la durée de l'occal- 
tation serait donc nécessairement diminuée par la 
réfraction des rayons lumineux dans l'atmosphère de 
la lune. L'égalité enlre les valeurs que l'on trouve 
pour la durée de l'occultation, par le calcul fondé 
sur les lois du mouvement de la lune , d'une part, et 
par l'observa Lion directe du phénomène , d'une autre 
part, prouve donc que les rayons lumineux qui nous 
\ viennent de l'étoile, en Louchant la surface do la 
m J lune , n'y éprouvent aucune déviation appréciable. 

s ^^/ On a pu reconnaître par là que l'atmosphère de la 
"* lune , s'il en existe une , est nécessairement moins 

dense, à la surface même de l'astre, que l'air qui 
reste dans le récipient de nos meilleures machines 
pneumatiques, lorsqu'on y fait le vide autant que 
possible. Cela revient tout à fait à dire que la luna 
0 n'a pas d'atmosphère. 

Fif. S80. Une conséquence immédiate de cette absence d'at- 
mosphère autour do la lune, c'est que cet astre ne 
peut pas être habité par des êtres animés, ou au moins par des 
êtres analogues à ceux qui existent sur la terre. 

Une autre conséquence importante au point de vue de la consti- 
tution physique de la lune, c'est qu'il ne peut pas y avoir d'eau à 
sa surface; car, s'il y en avait, cette eau produirait des vapeurs, 
qui constitueraient immédiatement une atmosphère. C : est donc à 
Ion que Hévélius a donné le nom de mers aux régions de la surface 
lunaire qui nous apparaissent sous forme do taches grisâtres. 

I.a surface de la lune doit présenter partout une nature morte , 
sans végétation aucune. La température y est probablement très 
basse. En raison de l'absence d'eau et d'atmosphère , la configura- 
tion extérieure du globe lunaire a dû se conserver lollequ'ello était 
au moment où ce globe s'est solidilié. C'est co qui explique pour- 
quoi on y voit un si grand nombre de cirques, tandis qu'ils sont 
rares sur la terre , où les eaux et les agents atmosphériques, en 
dégradant continuellement les aspérités du sol, ont produit des 
dépôts sédimentaires qui recouvrent et masquent presque complè- 
tement la surface primitive du globe. 

§ 224. Mouvement de la lnne dans l'espace. — Jusqu'ici, 
nous avons étudié le mouvement de la lune, tel que nous l'aper- 
cevons de la terre , et nous n'avons pas tenu compte de ce que la 
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terre elle-même se meut autour du soleil. Il est bien évident que 
le mouvement que nous avons trouvé pour la lune est lout diffé- 
rent de celui que nous lui verrions prendre, si, au lieu de l'ob- 
server de la surrace de la terre, nous étions immobiles en un lieu 
quelconque de l'espace, au centre du soleil, par exemple. Le mou- 
vement de la lune autour de la terre, dont nous avons indiqué pré- 
cédemment les principales circonstances, n'est qu'un mouvement 
relatif. Pendant que lu lune tourne ainsi autour de la terre, celle-ci 
l'emporte dans son mouvement annuel autour du soleil. On peut se 
faire une idée assez nette de l'existence simultanée do ces deux 
mouvements, en comparant la lune et la terre à deux personnes 
qui valsent ensemble, et qui tournent l'une autour de l'autre, pen- 
dant qu'elles se déplacent en faisant le tour d'un salon. 

Le mouvement réel de la lune dans l'espace résulte do la combi- 
naison des deux mouvements dont il s'agit. En étudiant allentive- 




ment les diverses circonstances que doit présenter ce mouvement 
absolu de la lune, on reconnaît qu'elle décrit dans l'espace une 
ligne sinueuse telle que LL'L"L"'L"", fig. 281 , pendant que la 
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lerro parcourt son orbite ellipliquo xx'x"t"'T"" autour du so- 
leil S. On voit en effet que, la lune étant en L lorsque la (erre est 
en T, en L' lorsque la terre est en T, et ainsi de suite, un obser- 
vateur placé sur la terre doit apercevoir cet astre successivement 
dans les mêmes directions que si, la terre étant immobile, la lune 
tournait autour d'elle. L'intervalle de lemps compris entre deux 
retours successifs de la luno à dos positions telles que L et L"", dans 
lesquelles elle se trouve dans la direction même du soleil, forme co 
que nous avons appelé uno lunaison (g 21 1); et comme la durée 
d'une lunaison est contenue un peu plus de douze fois dans une 
année, il s'ensuit que la courbe sinueuse décrite par la luno dans 
l'espace présente, le long de l'orbilo TT'T''de la lerre, un peu 
plus de douze sinuosités complètes telles que LL'L"L"'L"". Les 
diverses parliesde ces sinuosités sont d'ailleurs beaucoup plus rap- 
prochées de l'orbite de la terre que ne l'indique la figure , puisque 
la distance LT, L'T, L"T",... de la lune à la terre, n'est que la 
iOO [ partie de la distance ST de la terre au soleil (§ 202). C'est 
pour rendre la formo (le cotte ligne sinueuse plus sensible, qu'on l'a 
construite ici en exagérant la distance do la luno à la terre relati- 
vement a colle de la terre au soleil. 

§ 225. Périodes aalronomlqueft dédnltcs des monte- 
ment* du soleil ec de ln lune. — La comparaison de certains 
nombres, relatifs aux mouvements du soleil et de la iuno, a conduit 
les astronomes à la découverte de quelques périodes qui ont joué un 
grand r61edansriiisioire(:nr^.-troi]omie, et qui sont oncorcdequelque 
utilité de nos jours. Nous allons faire connaître les plus importantes. 

Si les nœuds de l'orbite delà lune n'étaient pas animés du mou- 
vement rétrograde dont nous avons parlé (g 208), l'intervalle de 
lemps compris entre deux coïncidences successives du soloil avec 
l'un de ces nœuds serait précisément l'année sidérale 1 87). Mais, 
en vertu du mouvement rétrograde des nœuds, cet intervalle de 
temps est plus court; sa valeur est de 346,619; c'est ce qu'on 
nomme la révolution synoiliqut rfiw nœ«tf.s de la lune. En prenant 
1 !) fois celle durée, on trouve 6 'ÔS , 6',7li. D'un autre côté, d'après la 
duréo quo nous avons assignée à une lunaison (§ 3H), on trouve 
quo 223 lunaisons font 6 5813', 32. Ainsi 19 révolutions synodiques 
dos nœuds de la lune font à très peu près 223 lunaisons. Colle 
période, qui comprend environ 18 ans i 1 jours, a beaucoup servi 
et sert encore à la prédiction dos éclipses, comme nous lo verrons 
bientôt. Elle était connue des Chaldéens sous le nom de Saros. 

On trouve facilement quo 235 lunaisons font 6 OSO^eS ; et quo 
19 années tropiques (§187) font 6 939',G0. 11 en résulte quo J 9 an- 
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nées tropiques font à très peu près 238 lunaisons. Au moyen de-cette 
périodo, nommée cycle lunaire , ou cycle de Melon (du nom de son 
inventeur), il suffisait d'avoir observé ot noie les dates dos pleines 
lunes et des nouvelles lunes pendant 19 ans, pour pouvoir les pré- 
dire ensuite indéfiniment; car il est clair que, si l'on considère des 
périodes successives do I 9 années , dans chacune d'elles ces dates 
doivent se reproduire exactement de la même manière que dans les 
autres. Une première période do 1 9 ans ayant été prise arbitraire- 
ment, toutes les années qui l'ont suivie ont été réparties en pé- 
riodes de même durée , qui se sont succédé sans interruption ; les 
diverses années d'une'memo période mit d'ailleurs été distinguées 
les unes des autres par des numéros d'ordre, depuis I jusqu'à 19. 
I.e numéro quo porte une annéa quelconque, dans une des périodes 
dont il s'agit, ost ce qu'on nomme lo nombre d'or ; cette dénomina- 
tion vient de ce quo les Grecs , qui attachaient une grande impor- 
tance au cycle do Méton pour la fixation de leurs fêles, avaient 
décidé que la découverte do cet astronome serait inscrite en lettres 
d'or sur leurs monuments publics. En ) 853, le nombre d'or est 1 1 : 
cela veut dire que l'année i 853 est la 1 I e d'une de ces périodes du 
19 ans dont nous venons do parler. 

Une année commune de 3(iEJ jours renferme S2 semaines et I jour. 
11 en résulte que, d'une année il l'autre, les jours do même date 
n'occupent pas la mémo place dans la semaine dont ils font partie. 
Ainsi le ■I 1 "' janvier 1380 étant un mardi, le 1" janvier 1851 a été 
un mercredi, et le 1" janvier 1 B32 un jeudi. Si toutes les années 
étaient de 3Gi> jours, il arriverait qu'an bout de 7 ans les jours de 
même data reprendraient chacun dans la semaine la même place 
qu'au commencement. L'intercalation des années bissextiles vient 
troubler ce résultat, ot c'est tantôt au bout de (i ans, tantôt au bout 
de ii ans que cela arrive, suivant que, dans cet intervalle de temps, 
il y a une ou deux années hisse-ailes Mais, en prônant un intervalle 
do 98 ans, qui, dans le calendrier Julien, renferme toujours 1 an- 
nées bissextiles, et qui par conséquent se compose dans son ensemble 
d'un nombre exact de semaine-, un ost sur qu'au bout de ce temps, 
ot pendant uno nouvelle période do mémo durée, les divers jours 
des semaines successives arriveront tous aux mémos dates quo pen- 
dant les 28 premières années. Celle période de 2S ans se nommo 
cycle soin ire. Les an nées sont également réparties en groupes de 28; 
ot dans chacun de ces groupes , elles portent des numéros d'ordro 
de 1 à 28. Ainsi, dans les calendriers pour 1 8i>3, on trouve l'indi- 
cation suivante : cycle solaire, 1 4. Cola signifie quo l'année 1 863 C3t 
la 1 1 e d'un de ces groupes de 2M ans. L'usage du cycle solaire se 
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trouve un peu modifié, lorsqu'on suit le calendrier Grégorien, cha- 
que fois qu'on passe par une année séculaire qui n'est pas bissextile. 

Le cycle des in&eliQnB romaines est une période de 1 5 ans . qui 
a été adoptée du temps des empereurs romains, et qui n'est liée à 
aucun phénomène astronomique. Chaque année porte un numéro 
relatif à ce cycle, comme pour chacun des deux précédents. Ainsi, 
on 4853, l'indiction romaine est H . 

Les trois nombres 49, 28, 15, qui représentent les durées des 
périodes relatives au cycle lunaire, au cycle solaire, et au cycle des 
indictions romaines, sont premiers entre eux deux à deux. Il en 
résulte que, dans l'espace de 7 980 années consécutives (7 980 est 
égal à 1 9 X 28 X ' 5 ), il >' Y a pas deux années qui aient le même 
nombre d'or, le même cycle solaire et la même indiction romaine, 
lin sorte que, dans un pareil intervalle de temps de 7 980 ans, la 
connaissance des trois numéros que porlo une année quelconque, 
relativement aux trois cycles dont il est question , suffit pour dis- 
tinguer celte année de toutes les autres. Celte considération a 
conduit à adopter une nouvelle période, comprenant ? 980 ans, à 
laquelle on donne le nom de périoile julienne. On a pris pour la pre- 
mière année de cette immense période, celle qui porte le numéro 1 
dans chacun des trois cycles composants, et l'on a trouvé que cette 
première année de la période julienne qui comprend l'époque ac- 
tuelle, est l'année 4 71 3 avant J.-C. La même période, commen- 
çant à cette époque reculée, ne se terminera qu'en l'an 3 367; elle 
s'étend donc à tous les temps historiques et se prolongera encore 
longtemps dans l'avenir : en sorte que, pour l'indication de; dates 
dont nous pouvons avoir à nous occuper, il est entièrement inutile 
de considérer les périodes qui l'ont précédée ou qui la suivront. La 
première année de celte période julienne Corme ainsi une ère par- 
ticulière , à laquelle on rapporte toutes les autres, pour les com- 
parer. L'année 1853 est la 6566' à partir de cette ère. D'après la 
manière dont la première année de la période a été choisie, si l'on 
divise le nombre 5 566 successivement par chacun dos nombres 1 9, 
28, 1 5, on doit trouver pour restes de ces trois divisions les nom- 
bres 11, 14,11, qui sont le nombre d'or, le cycle solaire, et l'in- 
diction romaine relatifs à l'année 1 853 : c'est ce qui a lieu en effet, 
comme on peut le vérifier. 

ÉCLIPSES ET OCCULTATIONS. 



§ 236. Il arrive de temps en temps que le disque du soleil perd 
pendant quelques heures la forme circulaire que nous lui connais- 
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sons. Ce disque s echancre d'un côté ; l'échancrure augmente pro- 
gressivement d'étendue ; puis bientôt elle diminue peu à peu , et 
linit par s'anéantir, en laissant le disque de l'astre tel qu'il était 
avant le commencement de ce singulier phénomène. Quelquefois 
l'échancrure du disque s'étend à un tel point qu'elle finit par le 
couvrir complètement , et que le soleil disparaît pendant quelques 
minutes ; au bout de ce temps, l'astre reparait en passant succes- 
sivement, et en sens inverse, par les diverses phases qu'il avait 
présentées avant sa disparition. 

La lune éprouve aussi de temps à autre des modifications ana- 
logues dans la forme de son dique, modifications qui, tout en ayant 
une certaine ressemblance avec les phases de cet astre (g 1 95). ne 
doivent pas être confondues avec elles, tant à cause de leur durée 
qui n'est jamais que d'une fraction de jour, qu'en raison do la 
grandeur et de l'irrégularité des intervalles de temps compris entre 
les époques auxquelles on les obsorvo. 

Ces phénomènes remarquables, qui ont été pendant longtemps 
une cause de frayeur pour les hommes , et qui maintenant no font 
plus qu'exciter la curiosité, sont ce qu'on nomme des éclipses. Les 
éclipses de soleil arrivent toujours au moment de la nouvelle lune, 
et les éclipses de lune, toujours au moment de la pleine lune. Cotte 
circonstance a depuis longtemps fait connaître la cause à laquello 
on devait les attribuer. Au moment de la nouvelle lune, la lune, 
passant entre la terre et le soleil , peut dérober à nos regards une 
portion plus ou moins grande de cet astre : c'est ce qui produit les 
éclipses do soleil. Au momentde la pleine lune, la terre se trouve 
entre le soleil et la lune ; elle peut donc empêcher les rayons so- 
laires d'arriver sur la surfaco de ce dernier astre, qui cessera dès 
lors de présenter l'aspect brillant sous lequel on le voyait quelque 
temps auparavant , et il en résultera une éclipse de lune. 

Si la lune , dans son mouvement autour de la terre , restait tou- 
jours dans le plan de l'écliplique, il est clair qu'il y aurait une 
éclipse de soleil à chaque nouvelle lune , et une éclipse de lune à 
chaque pleine lune. Nous savons qu'il n'en est pas ainsi : les éclipses 
sont beaucoup plus rares qu'elles ne le seraient dans ce cas. Cela 
tient à ce que la lune se meut dans une orbite inclinée par rapport 
au plan de l'écliptique; elle se trouve tantôt d'un côté de ce plan, 
tantôt de l'autre côté, et à une distance qui varie d'un instant à 
un autre : en sorte que, au moment des syzygies, elle passe ordi- 
nairement assez loin de la ligne qui joint le centre du soleil au 
centre de la terre, pour qu'il n'y ait pas d'éclïpso. 11 ne peut y avoir 
d'éclipsé qu'autant qu'au moment do la nouvello lune ou de la 
35. 
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pleine lune, !o centre de la terre se trouve dans le plan de l'édip- 
tique ou suffisamment prés de ce plan. C'est de là que vient le nom 
d'êctip tique donné au plan de l'orbite apparente du soleil autour do 
la torre, ou do l'orbite réelle de la lerre autour du soleil. 

Nous allons entrer ilaos quelques développements relativement 
aux circonstances que présentent les éclipses de soleil et de lune, 
fit aux moyens quo l'on omploîu pour en prédire le retour. Nous 
commence uns par (es ëciq.sis de l..ric , ipu sont de beaucoup lr>> 
plus simples. 

§ 227. Éclipses de lune. — Nous venons de dire quo les 
éclipses do lune sont duos à ce que la terre, en s'interposant entre 
lo soleil et la lune , empoche les rayons solaires d'arriver sur la 
surface de co dernier astre. Cherchons d'abord à reconnaître s'il 
est possible qu'il en soit ainsi. 

Le soleil envoie des rayons de lumière dans toutes les directions. 
Ceux de ces rayons qui sont dirigés vers lu terre sont arrêtés par 
la présence de ce corps opaque ; et il en résulte que, au delà de la 
terre, une portion de l'espace se trouve dans l'ombre. Imaginons 
un cône AOA', fig. 282, qui enveloppe complètement le soleil S et 



la lerro T, en touebant leurs surfaces sur tout son contour. 11 .est 
aisé dp voir qu'aucun rayon solaire, en supposant qu'il conserve 
constamment sa direction reetiligno, ne pourra pénétrer dans la 
portion de ce cône qui est comprise entre son sommet et la terre; 
lundis que, si l'on prund un autre point quelconque do l'espace, on 
verra qu'il peut toujours y arriver des rayons provenant, sinon de 
la totalité, au moins d'une partie de l'hémisphère solaire qui ost 
tourné vers ce point. C'est donc la partie BOB' du cône qui con- 
stitue l'ombro produite par la terre du coté opposé au soleil. 

Pour que la lune puisse s'éclipser, il faut qu'elle puisse pénétrer 
dans lo cône d'ombre. Voyons donc quelle est la longueur do co 
cône. Si, par le point T, nous menons la li-ne '['('. parallèle à OA, 
nous aurons deux triangles semblables OBT, TCS, qui nous donne- 
ront la proportion 

OT _ TS 
TB ~ SC" 
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Si nous prenons le rayon de la terre TB pour unilé, SC, qui est 
la différence outre le rayon du soleil et le rayon de la terre, sera 
épal il 1 H (§150); d'ailleurs la distance TS du soleil à la terre est 
en moyenne égale à 2i000 : on en conclut que la distance OT cîu 
sommet du cone d'ombre au centre de la terre ost Égale à 21 6 rayons 
terrestres. Ce résultat nous montre que la lune peut pénétrer dans 
le cône d'ombro de la lerre, puisque la distanco qui existe entre son 
centre et celui de la terre est seulement do 60 rayons torrostros. 
On peut même ajouter que la lune, en pénétrant dans le cône 
d'ombre, peut y 6tro contenue en totalité. Car, si l'on considère la 
section transversale de cône, au milieu de la distance OT, c'esl-à- 
diro à une distance du point T égale à 1 08 rayons terrestres , le 
diamètre de cette section est égal à la moitié du diamètre de la 
terro; le diamètre do la section faite à uno distanco du point T 
égale à 60 rayons terrestres seulement, est donc plus grand que la 
moitié du diamètre do la terre : or on sait quo le diamètre do la lune 
,n'est guère que le quart do celui de la Lerre, c'est-à-dire qu'il est 
beaucoup plus petit que celui de la section transvorsalo du cône 
d'ombre , au point où la lune vient pénétrer dans ce cône. Ainsi 
non-seulement In lune, dans son mouvement autour de la terro, 
peut rencontrer le cône d'ombre projeté par ce globe, mais encore 
elle peut se placer tout entière à l'intérieur de ce cône. 

§ 228. Lorsque la lune ne pénètre qu'en partie dans le cône 
d'ombre do la terre, on dit que l' éclipse est pnrlidln ; lorsqu'elle 
pénètre complètement à l'intérieur du cône, l'éclipsé est tottile. 

Si l'on se représente la lune marchant d'un mouvement sensible- 
ment uniforme, et suivant une direction à peu pri's perpendiculaire 
ii celle do l'axe du cône d'ombre, on se fera touL do suite une idée 
des circonstances principales que devra 
présenter une éclipse de luno , depuis B 
le moment où elle commence jusqu'à 
celui où elle finît. Dans le cas d'une ■ jflVJ 
éclipse partielle , l'ombre de la HWaSI 
s'étend de plus en plus sur la ^KHl 
de la lune, jusqu'à l'instant où le centre I 
do l'astre se trouva au point de son or- I 
bite le plus rapprncliéde l'axe du cône: I 
à partir de là , l'ombre abandonne la BHHBBHHHHBB 
lune peu à pou, puis finit par dispa- 
raitro complètement. La /ig. 283 peut '' B ' " " 

donner une idée de récliaun'ure ..]U".j ]j ['.''Sente le disque do la lune, 
lorsquo l'omlïro do la terre se projette ainsi sur une portion de sa 
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surface. Le bord ubc de celte échancmra est une partie du contour 
de la section transversale faite dans te cône d'ombre à l'endroit où 
se trouve la lune; la forme arrondie de ce bord, qu'il est impossible 
de ne pas remarquer lorsqu'un observe une éclipse, manifeste d'une 
manière évidente la rondeur de la surface de la terre, rondeur que 
nous avons constatée tout d'abord au moyen d'observations Bimples 
faites à la surface môme du globe (§§ 53 et oi). 

Dans le cas d'une éclipse totale, la lune pénètre d'abord peu à 
peu dans le cône d'ombro ; son disquo présente une échancrure do 
plus en plus prononcée, jusqu'au moment où il est entièrement 
couvert par l'ombre de la terre. La lune reste dans cet état pendant 
un certain temps, puis elle en sort en repassant successivement 
par les diverses apparences qu'elle avait présentées précédemment, 
mais en sens inverse. 

§ 229. L' écliancruro du disque do la lune, au moment où cet 
astre n'est que partiellement éclipsé, est loin d'être aussi nette et 
aussi tranchée que la figure 283 semble l'indiquer. L'ombre pro- i 
jetée par la terre sur la lune présente une pénombre (§ 117), 
comme cela a lieu nécessairement toutes les fois qu'il s'agit de 
l'ombre produite par un corps opaque exposé aux rayons du soleil. 

Pour nous rendre compte do l'étendue de celte pénombre, ima- 
ginons un autre cône AO'.V, fig. 28i, ayant son sommet 0' entre 




le soleil et la terre, et enveloppant le soleil S et la terro T dans 
ses deux nappes opposées AO'A', BO'B', qui touchent les surfaces 
de ces deux corps par tout leur contour. Il est aisé de voir que tout 
point situé à l'intérieur de l'espace CBB'C, et en dehors de l'ombre 
BOB', doit recevoir des rayons de lumière venant d'une portion seu- 
lement de l'hémisphère du soleil tourné de son côté ; d'un pareil 
poinlon ne doit apercevoir qu'une partie du disque du soleil, l'autre 
partie étant masquée parla terre, qui se trouve interposée entre ce 
point elle soleil. On reconnaîtra de plus très facilement que la por- 
tion du soleil qui envoie des rayons de lumière au point dont il 
s'agit, est d'aulant plus grande que ce point est plus rapproché do 
la surface extérieure de l'espace CBB'C, etd'aulanl plus petite, au 
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contraire, qu'il est plus rapproché de la surface de t'ombre pure 
BOB'. En sorte que, pendant que la Inné s'avance de manière a 
pénétrer dans le cône d'ombre de la terre, une portion quelconque 
de sa surrace doit commencer ii perdre do son éclat au moment où 
elle entre dans le cône CBB'C ; la lumière doit aller ensuite en di- 
minuant progressivement , à mesure quo celle portion de surface 
s'avance vers l'ombre pure, pour disparaître tout, à fait à l'inslant 
où elle franchit la limite extérieure de cette ombre pure. 

Les diverses parties du disque de la lune occupant, à un instant 
donné, des positions différentes à l'intérieur do cet espace qui cor- 
respond à la pénombre, il doit y avoir une dégradation insensible 
do lumière, depuis les points qui sont éclairés par toute la surface 
du soleil, jusqu'à ceux qui n'en reçoivent aucun rayon lumineux. 
Mais il est aisé de voir que le diamètre du disque de la luno n'est 
pas assez grand, pour qu'on puisse bien y distinguer la pénombre 
dans toute son étendue. La largeur angulaire do la pénombre est 
précisément l'angle CBO; or cet angle est égal à l'angle ABA', qui 
n'est autre chose que le diamètre apparent du soleil, vu delà terre : 
et comme le diamètre apparent de !a lune est à pt'u près le même 
quo celui du soleil, il en résulte que la lune peut occuper à peu 
près toute la largeur do la pénombre. D'après cela, lorsqu'une por- 
tion du disque de la luno est dans l'ombre pure, l'autre portion 
doit être tout entière dans la pénombre, et ne doit mémo pas s'é- 
tendre jusqu'il la limite opposée do cette pénombre. 

Ce qu'on remarque aisément, c'est le passage insensible de 
l'ombre pure à la pénombre; la dégradation de teinte qu'on y voit 
est tellement prononcée, qu'il est impossible d'indiquer avec pré- 
cision l'instant où un point remarquable de la luno quitte la pé- 
nombre pour entrer dans l'ombre pure, ou inversement. 

g 230. Outre les circonstances quo nous venons d'indiquer, et 
qui résultent do la manière dont uno partie des rayons solaires est 
arrêtée par l'interposition du globe terrestre entre le soleil et la 
luno, il y en a encore d'autres qui sont dues à la présence de l'at- 
mosphère do la terre, et quo nous allons faire connaître. 

Pour que les choses arrivent exactement comme nous l'avons 
dit jusqu'à présent, il faut que les rayons solaires, on passant près 
de la terre, conservent la direction recliligue qu'ils avaient au mo- 
ment où ils sont partis du soleil. Mais on sait qu'il n'en ost pas 
ainsi pour les rayons lumineux qui traversent l'atmosphère de la 
terre ; ces rayons changent de direction chaque fois qu'ils passent 
d'une couche d'air dans une autre couche d'une densité différente : 
lorsque, après avoir pénétré dans l'atmosphère d'un côté, ils en 
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sortent d'un autre côté sans avoir rencontré la surface de la terre, 
ils doivent avoir éprouvé dans l'intervalle un changement notable de 
direction. Considérons en particulier un rayon, tel que SA, fig. 23îi, 




qui traverse l'atmosphère terrestre en passant tout près de la sur- 
face du sol La direction de ce rayon au point A, où il est devenu 
pour ainsi dire tangent il celle surface , n'est pas la même que la 
direction qu'il avait avant de pénétrer dans l'atmosphère ; la dévia- 
lion qu'il a éprouvée jusqu'au point A est de plus de 33' (§ 58), 
dans los circonstancié ordinaires. Depuis le point A, jusqu'à sa 
sortie de l'atmosphère, il éprouve une nouvelle déviation égale à la 
précédente, et dans le mémo sens ; en sorte que la direction défini- 
tive de ce rayon lumineux fait un angle de plus d'un degré avec 
sa direction première Cette dévkition totale qu'éprouve un rayon 
do lumière qui traverse l'atmosphère, sans s'arrêter à la terre, est 
d'ailleurs plus ou moins grande, suivant que ce rayon s'approche 
plus ou moins do la surface du sol ; elle présente tous les états de 
grandeur, depuis la déviation de plus d'un degré relative au rayon 
qui pénètre dans les conciles les plus basses rie l'atmosphère, jus- 
qu'à une déviation nulle correspondant au rayon qui touche la 
couche extérieure de l'atmosphère sans y pénétrer. 

On comprend d'après cela que le cône d'omhre, dont nous avons 
parlé précédemment, ne doit pas être privé do rayons solaires dans 
tonte son étendue. Les rayons qui tnivtrsiMit l'atmosphère terrestre 




y éprouvent une déviation qui les rapproche de l'axe do ce cùne. 
Si l'on considère ceux de ces rayons qui, dirigés d'abord suivant 
lesgénéralrices du cône AU, A'B', pg. 28"î, pénètrent jusque dans 
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les couches inférieures de l'atmosphère, et continuent leur route 
après avoir passé tout'près de la surface de la terre, on verra qu'ils 
viennent converger en un point D beaucoup plus rapproché de 
ia lerre que le point 0. Le cône UDIV, formé par ces rayons, di- 
vise le cône d'ombre IlOB' en deux répons : l'une, intérieure au 
côneDDl!', clans laquelle il n'arrive aucun rayon soiaire : l'autre, 
extérieure à ce cône BDlï\ dont loua les points sont traversés par 
des rayons solaires déviés de leur route primitive par l'atmosphère 
do la terre. 

Si l'on détermine lu distance du point 1) an centre de la terre, on 
trouve que celle distance est en moyenne de i2 rayons terrestres. 
On voit donc quo la lune ne peut jamais pénétrer dans l'espace 
BDB', qui est complètement privé de lumière ; an moment d'une 
éclipse totale, la lune est tout entière contenue dans la portion du 
cône d'ombre BOlt' où pénètrent les rayons réfractés par l'atmos- 
phère de la terre. Aussi arrive-t-il-que, dans une pareille éclipse, 
la lune no perd pas complètement sa lumière ; elle est encore fai- 
blement éclairée par les rayons dont nous venons de parler. 

On nbservo que celte faibio lumière que la luno conserve dans 
les éclipses lolales présente une leinlo rougeùlre 1res prononcée. 
Quelques poinls brillants, qu'llerschel avait remarqués dans cer- 
taines parties de la suru.ee do l'astre, pendant les éclipses, l'a- 
vaient même porte a croire, qu'il existait sur la lune quelques vol- 
cans en activité ; maison ne doit voir, dans lout cela, que l'effet dû 
à la lumière du soleil, arrivant à la surface de la lune après avoir 
subi l'influence de l'air atmosphérique. L'air arrête une porlion do 
la lumière qui le Ira verse, et la rélléchit dans toutes les directions, 
ce qui donne lieu à la lumière diffuse ; mais cette aclion de l'air ne 
s'exerce pas également sur les diverses lumière? élémentaires qui 
composent la lumière blanche. Les rayons do l'extrémité violette du 
spectre solaire sont arrèlés on plus grand nombre que ceux de l'ex- 
trémité rouge ; c'est ce qui occasionne la couleur bleue du ciel, 
en raison de la prédominance des rayons de la première espèce 
dans la lumière diffuse : c'est ce qui produit encore la teinte rou- 
geâlre des nuages éclairés par le soleil, au moment du coucher de 
cet astre, en raison do ce que la lumière qui leur arrive, ayant tra- 
versé une grande épaisseur d'filmosphère, contient tire plus grande 
proportion des rnvons de la seconde espèce que la lumière blanche. 
On comprend donc quo la lumière qui arrive encore à la surface de 
la lune, pondant les éclipses totales de cet astre, doit avoir une 
leinte rougealre, puisqu'elle ne lui arrive qu'après avoir traversé 
une grande épaisseur d'air atmosphérique. Cette lumière rouge, 
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fortement réfléchie par quelques sommets de montagnes lunaires, 
donne lieu aux points brillants qu'Hcrscbel avait pris pour des vol- 
cans en activité. 

g 23 I . PrÉdictlondcHéclipscadclirac. — Leséclipses de lune 
étant uniquement dues aux positions que le soleil et la lune occu- 
pent l'un par rapport à l'autre dans le ciel, on conçoit que !n con- 
naissance des lois du mouvement de ces deux astres doit permettre, 
non-seuloment do calculer d'avance les époques auxquelles ces phé- 
nomènes doivent se produire, mais encore de prédire les diverses 
circonstances qu'ils doivent présenler. Nous allons donner une- 
idée de la marche qu'on suit pour atteindre ce but. 

Les anciens étaient loin de connaître los lois du mouvement du 
soleil et de la lune aussi bien qu'on les connaît maintenant ; mais, à 
l'aide de la période do I 8 ans! 1 jours dont nous avons parlé (§ 225), 
ils étaient parvenus à prédire le retour des éclipses de lune, avec 
un assez grand degré d' exactitude. Nous savons qu'il y aurait 
éclipse à chaque pleine lune, si la lune ne sortait pas du plan de 
l'écliptiquo Ce qui fait que les éclipses de lune sont beaucoup 
plus rares, c'est que, la lune se trouvant d'un côté ou de l'autre de 
l'écliptiquo, au moment où elle est en opposition avec le soleil, elle 
peut passer au-dessus ou au-dessous du cone d'ombre de la terre, 
sans y pénétrer ; il n'y a éclipse que quanti, au moment de l'oppo- 
sition, la lune est suffisamment rapprochée de l'écliplique , ou 
bien , ce qui est la mémo clioso , suffisamment rapprochée de l'un 
des nœuds do son orbite. Si , à doux époques différentes, la lune,, 
en opposition avec le soleil , se trouve placée de la même manière 
par rapport à ses nœuds , il ne peut pas y avoir une éclipse à l'une 
do ces deus époques, sans qu'il y en ait une autre entièrement pa- 
reille, à la seconde époque. Or, si à partir d'une éclipse que l'on 
a observée, on attend qu'il s'écoule 223 lunaisons, on se retrouvera 
à une pleine lune pour laquelle la lune occupera par rapport à ses 
nœuds la mémo place qu'au commencement de. cet intervalle de 
temps; puisque, pendant co temps, il se sera écoulé 1 9 révolutions 
synodiques des nœuds : on devra donc, après les 223 lunaisons, 
observer encore une éclipse pareille à celle que l'on avait observée 
précélcnimcnt. On conçoit, d'après cela, qu'il suffit d'avoir nolé 
les dates et les phases principales des éclipses de lune qui se sont 
produites pendant la dorée do 223 lunaisons successives, pour 
pouvoir prédire indéfiniment le retour de ces éclipses. 

Si 223 lunaisons faisaient exactement! 9 révolutions synodiques 
des nœuds de la lune, on n'aurait pas besoin d'avoir recours à 
d'autres moyens pour la prédiction des éclipses de lune. Mais noua 
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savons quo l'égalité enlro la duréo do 223 lunaisons ol celle do 
19 révolutions svnodjques des nœuds n'est qu'approximative. En 
sorte que, si l'on peut prédira à coup sûr, à l'aide du la période dont 
il s'agit, qu'une éclipse arrivera à tello époque, on ne peut pas faire 
connaître avec une bien grande prén-ion l'iiiiprirliinco ni la durée 
de celte éclipse, qui diffère réellement un peu do l'éclipsé antérieure 
avec laquelle elle devrait etro identique si la période était oxaeto. 
11 peut mémo arriver qu'une éclipse partielle très faible no se 
reproduise pas du tout au bout de i 8 ans 1 1 jours ; et aussi qu'une 
éclipse partielle se présente 18 ans I I jours après une époque à 
laquelle on n'avait pas observé de phénomène de ce genre. Aussi 
l'emploi de cette période de 18 ans 1 I jours, qui constituait le seul 
moyen employé par les anciens pour la prédiction des éclipses, no 
peut— il plus suflire, mainlenanique les Ibéories astronomiques per- 
mettent d'atteindre une précision incomparablement plus grande. 
Cette période n'est plus employée que comme un moyen extrême- 
ment simple d'acquérir une première notion sur la série des 
éclipses qui devront arriver, et dont on devra avoir à s'occuper. 

Los lois des mouvements des divers astres, toiles quo la science 
a pu les établir jusqu'à présent, ont été réduites par les astronomes 
en tables, au moyen desquelles on peut indiquer à l'avance la po- 
sition qu'un astre doit occuper dans le ciel à une époque quelconque 
à tenir. C'est sur les données fournies par les tables du soleil ot 
de la lune, quo l'on se base maintenant pour prédire les éclipses 
de iune. Mais habiludlement ces données no sont pas puisées di- 
rectement dans les lubies mêmes. Le Bureau des longitudes faisant 
calculer, à l'aide de ces tables, ot publiant plusieurs années 
d'avance, dans la Cmuwi*s<iiice d<'t /l'nijw, toutes les indications 
relatives aux positions que le soleil et la lune doivent prendre dans 
le ciel, jour par jour, on profite de co travail préliminaire: et c'est 
à cos indications fournies par la ConnaiSMiicr îles temps, quo l'on 
emprunte tout ce qui est nécessaire à la détermination des diverses 
circonstances que doivent présenter les éclipses. 

§ 232. Pour comprendre comment se fait le calcul d'une éclïpso 
de lune , il faut concevoir que lo rayon do la sphère céleste (§ 63) 
ait été choisi do manière quo sa surface passe par le centre de la 
lune ; colle sphère, dont lo centre sera supposé au centre de la terre, 
coupera la luno suivant un cercle, et le cène d'ombre de la torra 
suivant un autre cercle : c'est en étudiant les positions que ces 
deux cercles prennent successivement l'un par rapport à l'autre, 
qu'on arrive à déterminer toutes les circonstances des éclipses do 
lune. Le contre du cercle d'ombre est toujours diamétralement 
3G 
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opposé ou centre du soleil ; il est donc situé sur l'éeliptiquo, ot s'y 
déplace progressivement avec une vitesse égale à celle avec, 
laquelle le centre du soleil lui-même parcourt ce grand cercle. Le 
cercle suivant lequel ta surface rie la lune est coupée par la sphère 
céleste, se meut rie son côté, rie manière que =011 contre rcsle tou- 
jours sur l'orbite mobile dont nous avons parlé (g 207). Tant que le 
cercle d'ombre et le cercle de la lune restent extérieurs l'un à l'au- 
tre, il n'y a pas d'éclipsé ; si ces deux cercles viennent à pénétrer 
l'un rians l'autre, il y a éclipse : l'éclipsé est totale, si le cercle do 
la lune vient se placer tout entier à l'intérieur du cercle d'ombre. 

Pour comparer lus positions respectives que ces deux cercles 
prennent successivement, il est nécessaire de connaître leurs di- 
mensions. 

Nous savons déjà que le diamètre apparent de la lune est égal en 
moyenne à 31'2fi",7; sa valeur, qui varie constamment entre 
29' 22" et 33' 28", est fournie par la Connuissanee des temps, pour 
tous les jours de chaque année, à midi et à minuit, et l'on peut , 
à l'aide de ces indications, la trouver pour une époque quelconque. 

Quant au cercle d'ombre , il ost facile de voir comment on peut 
en calculer le diamètre apparent. Soit MN, p<j. 287, la surface de 




la sphère céleste, que nous supposons passer par le centre de la 
lune ; celte surface coupe le cône d'ombre de la terre suivant le 
cercle MM', et l'angle MTM' est le diamètre apparent que nous 
voulons déterminer. La moitié MTO de ce diamètre apparent est 
égale à l'angle BMT, qui n'est autre chose que la parallaxe de la 
lune (puisque MT est la distance de la luno à la terre), diminué de 
l'angle MOT ; mais l'angle MOT ost lui-mémo égal à l'angle ATS 
(demi-diamètre apparent du soleil), diminué de l'angle MAT (pa- 
rallaxe du soleil) : donc, pour avoir le riemi-diumètre apparent du 
cercle d'ombre M M', il faut ajouter la parallaxe rin soleil à celle de 
la lune, et en retrancher le demi-diatiuHi'i.' apparent du soleil. On 
trouve ainsi que ce diamètre apparent du cercle d'ombre varie entre 
1°15' 32" et 4*34' 36" : sa valeur, pour une époque quelconque , 
peut être oblenuc à l'aide des valeurs que fournit la Connaissance 
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dus Wmps pour les parallaxes du soleil et de Ja lune, eL pour lis 
diamètre apparenl du soleil. Nous ajouterons que, en raison de la 
pénombre et de la présence de' l'atmosphère, l'ombre de ia terre 
parait avoir un diamètre un peu plus grand que celui qu'on obtient 
conformément à ec que nous venons do dire. Pour que lus prédic- 
tions d'éclipsés de lune s'accordent avec les observations, Mayer a 
trouvé qu'il faut augmenter le diamètre de l'ombre d'un soixan- 
tième de sa valeur; les aslronomes se conforment habituellement à 
cette règle. 

Soit AU, fig. 288, le grand cercle de l'écliptiquc, et CD l'orbite 




de la lune; N sera un des nœuds de cette orbite. L'ombre 0 se 
meut le long du premier cercle avec la vitesse du soleil , et la 
lune L se meut le long du second cercle, avec une vitesse environ 
13 fois plus grande. Pour quo, dans ce mouvement commun, la 
lune L vienne rencontrer l'ombre 0, il faut qu'au moment rie 
l'opposition de la lune , le centre de l'ombre soit suffisamment rap- 
proché du nœudN. En tenant compte de ce que les diamètres ap- 
parents de la lune et de l'ombre varient d'une époque à une autre, 
et remarquant que la distance du centre de l'ombre au nœud N est 
précisément égale à la distance du centre du soleil à l'autre nœud 
de la lune, on trouve que : 1° Si , à l'époque d'une pleine lune, la 
dislance du centre du soleil au nœud lu plus voisin est plus grande 
que 12° 3', il no peut pas y avoir éclipse; 2" si, à une pareille 
époque, la dislance du centre du soleil a l'un des nœuds do la lune 
est pins petite que 9" 31 ', il y a certainement éclipse ; 3° enfin, si 
la distance du soleil à l'un des nœuds est comprise entre 9" 3-1' 
et 12° 3', l'éclipsé est douteuse, et le calcul détaillé des circon- 
stances de cette éclipse montrera si elle a lieu réellement. 



§ 233 . Voyons maintenant comment on effectue la déterminalim 
des diverses circonstances d'une éclipse , comment on calcule 
d'avance les époques précises auxquelles se produiront ses diverses 
phases. Ce quo nous pouvons faire de mieux , pour cela , c'est de 
donner un exemple de ce genre de calcul. 

Prenons l'éclipsé dos 13 et U novembre 1845. D'après la Con- 
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naissance des temps, le I 3 novembre, à midi moyen (temps de Paris), 
la longitude du soleil surpasse celle de la lune de I 86" 20' 7", l ; 
le lendemain 1 i , également à midi moyen , la longitude du soleil 
ne surpasse plus celle de la lune que de 174" iii'8",6. Dans l'in- 
tervalle, il doit y avoir un instant pour lequel la différence dos 
deux longitudes est exactement do 1 80" ; on trouve facilement que 
cet instant , pour lequel la lune est en opposition , correspond au 
1i novembre, à.1 '' 4"' 20',9 du malin. La Connaissance des tempx 
fait voir qu'à celle époque l;i longitude du soleil surpasse colle d'un 
des nœuds de la lime, d'environ 5 degrés et demi; on est donc 
certain , d'après ce que nous avons dit , que la lune pénètre dans 
l'ombre do la terre, c'est-à-dire qu'il y a éclipso. 

On trouve, toujours dans la Connaissance des temps , que , pour 
le mooient de l'opposition: 

la parallaxe de la lune est de !iS'39",6 

la parallaxe du soloil est de 8", 7 

le demi-diamètre apparent de la lune est do. <5'10",1 
le demi-diamètre apparent du soleil est do. 16' 12", 3 

On en conclut que le demi-diamètre de l'ombre est de 39' 36", 
ou 2376"; en sorte qu'en l'augmentant d'un soixantième de sa 
valeur, par la raison que nous avons indiquée, il devient égal 
à 241 S", G. 

On trouve encore, au moyen de la Connaissant des temps, que : 
I* le U novembre, à 0" 30'" du matin, l'excès do la longitude du 
soleil sur celle do la lune est de 180° 16' 33", 7, et la latitude de la 
lune est de 0" 25' 57",6 A ; 2" lo même jour, à I " 30"' du ma- 
lin , l'excès de la longitude du soleil sur celle de la lune est de 
179°47'37",7, et la latitude de la lune est de 0"28'iH",5 A. 

A l'aide de toutes ces données, nous pouvons étudier toutes les 
circonstances do l'éclipso, de la manière suivante. Considérons la 
portion de la sphÈro céleste sur laquelle se trouvent la lune et 
l'ombre de la terre, pondant toute la duréo do l'éclipsé, comme 
étant plane, ce qui peut se faire sans erreur appréciable. Suppo- 
sons en outre que l'ombre de la terre soit immobile, et que la lune 
ne se meuve qu'en vertu du mouvement relatif dont elle est animée 
par rapport à celte ombre. Nous pouvons représenter l'ombre de 
la terre par le cercle AI) CD, fig. 589, en choisissant le rayon OA 
de ce cercle, de manière qu'il ciirres|mnde à la valeur du demi-dia- 
mètre de l'ombre (2 41 5", 6), d'après l'échelle que nous aurons adop- 
tée pour la construction de la figure. La ligne droite BE', passant par 
le centre 0 de ce cercle, représentera une portion de l'éclipliqne. 

A 0" 30 m du matin, la longitude du soleil surpasse celle de la 
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lune de I 80M6'33",7; la longitude (lu centre Ode l'ombre surpasse 
donc la longitude de la lune , seulement do I G' 33", 7, ou 993",7. 




Si nous supposons que les longitudes se comptent de droite à 
gaucho do notre figure, et que nous prenions Oh' égale à !193",7, 
d'après l'échelle adoptée, le point 1" sera le pied du cercle de lati- 
tude do la lune, pour lo moment dont il s'agit. Elevons en [•' une 
perpendiculaire sur l'écliptique Klï', puis prenons sur celle perpen- 
diculaire une longueur FG égale à î">' - r >7",6 , ou 1 557", 6 . <;<ii 
est la latitude correspondante do la lune, et nous aurons en G la 
position occupée par lo contre de la lune à 0' 1 30"' du matin. 

Prenons de même OH égal à 12' 22", 3 ou 7i2",3, qui est l'excès 
de la longitude de la lune sur celle du centre 0 do l'ombra, à I ''30'" 
du malin ; puis portons, sur la perpendiculaire à l'écliptique menée 
par le point H, une longueur H K égale à la latitude correspondante 
do la lune, dont la valeur est de 28' 5 1 ", (i ou 1731", 5 : le point K 
sera la position du contre de la lune à 1 30"' du malin. 

Nous pouvons, sans erreur sensible , regarder le mouvement de 
la lune, par rapport à l'ombre, comme étant rectiligne et uniforme 
pondant toute la durée do l'éclipsé. En sorte que, si nous faisons 
passer une ligne droile MM' par les points G, K, cette ligue sera le 
36. 
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chemin parcouru par lo centre de la lune , par rapport au cercle 
d'ombre ABCD. Le point N,où la ligne MM' est rencoMrée par la 
perpendiculaire à l'écliptique menée par le point 0, n'est autre 
chose que la posii inn qu'occupe lii lune au moment de l'opposition, 
c'est-à-dire le 1 i novembre à I " i' n 20', 9 du malin. 

Décrivons uno circonférence do cercle, du point 0 comme contre , 
et avec un rayon égal à la somme dos rayons de l'ombre et do la 
lune, c'est-à-dire égal à 3325",7 ; celto circonférence coupera l'or- 
bite relative MM' (lu centre de la lune en deux points L, L'. Il est 
bien évident, d'après la manière dont ces deux points ont été ob- 
tenus, que si, de chacun d'eux comme centre, avec le rayon de 
la lune, qui est de 9I0'',(, on trace une circonférence de cercle, 
ces deux cercles seront tangents au cercle d'ombre .4BCD, ot re- 
présenteront par conséquent les deux positions do la lune relatives 
au commencement et à lu fin de l'éclipsé. Si, de plus, 'on abaisse du 
point 0 une perpendiculaire sur MM'; le pied I* de cette perpendi- 
culaire sera la position du centre de la lune au milieu de 1 éclipse. 

La lune emploie uno heure pour aller do G en K. D'après le 
rapport qui existe entre les deux lignes NI 1 et GK, dont on peut 
mesurer les longueurs sur la figure, on trouve que lu lune doit 
mettre 5 ni 4*>",8 à parcourir la distance NP : c'est donc 5"' i0*,8 
avant l'opposition, c'est-à-dire à 0 1 ' 58"' i0*,1 du matin, qu'arrive 
lo milieu do l'éclipsé. On trouve de même que ia lune doit met- 
tre 4 h 39°H 9',-i à parcourir l'une ou l'autre des deux distances 
égaies LP, PL' : c'est donc le 1 3 novembre à H '' 1 9"' 20', 7 du soir 
que l'éclipso commence, et le M novembre, à S'^T-'îiO^ridumatin 
qu'ollo finit- 
lin décrivant un cercle du point P comme centre, avec le rayon 
de la lune, en recuiiiuui, luul dignité si I éclipse esl totale ou partielle. 

la lune se trouve lo plus rapproché du centre de l'ombre, une por- 
ti.m de son disque se trouve encore eu dehors du cercle d'ombre. Si 
l'on mène le diamètre QS, dirigé vers le point 0, et si l'on prend le 
rapport qui existe entre la portion RS de ce diamètre qui est dans 
l'ombre et lo diamètre- lui-même, ce rapport est ce qu'on nomme 
lu grandeur de l'éclipie. Dans l'exemple parlicuiior que nous trai- 
tons ici, la grandeur de l'éclipso esl du 0,91;. On exprime ordinai- 
rement celle grandeur en doigts. Pour cela on imagine que lo dia- 
mètre QS soit divisé en I 2 parties cl;. des on doiuts, el l'on indique 
combien la partie KS contiontdo ces parties. La fraction 0,92 étant 
à peu près égale à , on dit que la grandeur de l'éclipsé dos 
i 3 et H novembre 1 8i5 esl de 1 1 doigts. 
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Si ]q diamètre QS était tout entier à l'intérieur du cercle d'om- 
bre, iiuquol cas l'éclipsé serait totale, on déterminerait lo commen- 
cement cl la fin (ie l'éclipsé totale, en cherchant les positions de la 
tune pour lesquelles son disque est tiimreiH iulmeuremenl au cercle 
d'ombre. La recherche de ces deux positions particulières s'effec- 
tuerait tout aussi facilement que celle des positions L, L', où ledis- 
que de la lune et le cercle d'ombre sont tangents extérieurement. 

Dans tout ce qui précède, nous avons supposé que c'était par la 
construction graphique de la ligure 289, et par la mesure de cer- 
taines longueurs sur cette figure, qu'on effectuait la détermination 
des diverses circonstances de l'éclipsé. On comprend, qu'à ces 
moyens peu exacts on peut substituer des méthodes do calcul cor- 
respondantes et conduisant à une précision beaucoup plus grande 
que les opérations graphiques. C'est ce qu'on fait en réalité, tout 
en suivant complètement la marche que nous venons d'expliquer. 

Pour achever d'indiquer tout ce qui se rapporte à l'éclipsé quo 
nous venons de prendre pour exemple, il ne nous reste plus qu'à 
faire connaître les lieux de la terre, où cette éclipse est visible. 
Cherchons d'abord les lieux d'où l'on pourra voir l'éclipsé, au mo- 
ment où le phénomène a atteint son maximum d'intensité. Nous 
avons trouvé quo le milieu do 1 éclipse arrive la 1 4 novembre à 
0' 1 58"> 40' du matin (temps moyen de Paris). En tenant compte do 
l'équation du temps 131), qui à celle époque est do 1b'" 27*, on 
voit que c'est à 1 " 1 4" 7* do temps vrai que correspond ce milieu 
de l'éclipso. Si l'on considère lo point delà terre pour lequel ia luno 

nuit en ce point, et que, par conséquent, sa longitude à l'ouest du 
méridien de Paris est de 1 8° 3 1 '45". Quant à la latitude do ce point, 
ello est égale à la déclinaison du contre de la lune au mémo in- 
stant, déclinaison qui, d'après la Connaissance des temps, est de 
f 7" h t' i 7" B. Dès lors on n'a qu'à imaginer que la surface de la 
terre soit divisée en doux hémisphères, par un plan mené" perpen- 
diculairement au rayon qui aboutit au point dont la longitude est 
<8"31'(i5"Oetdont la latitude est 17°42'17"B; le milieu de 
l'éclipso sera visible pour Ions les points do la terre situés sur l'un 
de. ces deux hémisphères, et invisible pour tous les points situés 
sur l'autre. Ce quo nous venons do faire pour le milieu do l'éclipsé, 
nous pourrions le répéter pour lo commencement et pour la fin, et 
nous trouverions ainsi tous les lieux d'où l'on verrait l'éclipso, soit 
tout entière, soit en partie seulement. Il est aisé de conclure delà 
que les iienx d'où l'on peut voir une éclipse de luno, pendant la 
totalité ou une partie seulement do la durée de ce phénomène. 
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occupent plus de la moitié de la surface du globo terrestre. 

Pour qu'on puisse voir une éclipse de lune, il faut que !a lune 
soit au-dessus de l'horizon, ainsi que l'ombra de la terre, ou au 
moins une partie de celte ombra ; or cela ne peut avoir lieu qu'au- 
tant que le soleil eslau-dcssous de l'horizon : ce n'est donc que pen- 
dant la nuit qu'on peut voir les éclipses de lune. Il y a cependant 
certaines circonstances particulières dans lesquelles on peut voir 
une éclipse de luno pendant quelques instants, avant le coucher du 
soleil, 011 après son lever. Si, par exemple, on se trouve en un point 
lel que A, fifj. 290, an moment où une éclipse commence, le soleil 




sera lotit entier aii-ik^mis de l'horizon, et la partie do la luno qui 
se trouve dans le côno d'ombre y sera également; mais la réfrac- 
tion atmosphérique, en relevant les deux astres au-dessus de l'ho- 
rizon, permettra de voir lo soleil d'un côté, et la partie éclipsée do 
la luno de l'autre côlé. 

§ 234. É<-iip«r» de soleil. — Nous avons dit que les éclipses 
de soleil sont dues à l'interposition de la lune entre le soleil et la 
terre. Il est clair que, lorsque cette circonstance se présente, la lune 
doit dérober à nos regards une portion plus ou moins grande du 
disque du soleil. Cherchons d'abord it reconnaître si la luno peut lo 
couvrir complètement. 

lïn suivant une marche toute semblable à celle quo nous avons 
suivie pour les éclipses de lune (g 226;, nous pourrons trouver la 




longueur du cône d'ombre quo la lune projette du côté opposé au 
soleil. Comparons donc celle longueur OL, jig. 29 1 , calculée pour 
lo cas où la lune L se trouve exactement onlre lo soleil S et la terre 
T, avec la dislance LT qui existe en même lemps entre le centre 
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de la terre et le centre du l;i lune. Lo rayon de la terre étant pris 
pour unité, la plus petite valeur de la dislance LT est égale à 
55,947 (§ 20 2) ; d'ailleurs la plus grande valeur do la distanco OL 
du sommet du cône d'ombre a» centre de la lune est de 59,73 : 
donc, dans le* circonstances auxquelles correspondent ces valeurs 
de LT et OL, l'ombre de la lune s'étend jusqu'à la terre et au delà, 
fig, 292. Pour tout point compris dans la portion ab do la surface 




de la terre, la lune couvre complètement lo soleil : il y a alors éclipse 
totale. Mais, d'un autre côté, si l'on chercha la plus petite va- 
leur de la longueur OL du cône d'ombre do la luno, on trouve 
qu'elle est égale à 57,76 ; et la plus grande distance- du contre de la 
luno au centre do la terroestde 6 3, S 02 : lorsque ce* circonstances 
se présentent, le cône d'ombre de la lune ne s'étend pas jusqu'à la 
lerre, fig. 293. Dans ce cas, il n'y a d'éclipsé totale pour aucun 
point de la surface do la terre ; de tous les points de l'hémisphère 
terrestre qui est tourné vers le soleil, on aperçoit tin e portion, sinon 
la totalité du disque de cet astre. II y a cependant uno particu- 
larité à signaler: c'est que, si l'on prolonge lo cône d'ombre do la 
lune au delà de son sommet 0, fi<j. 2!);i, la seconde nappe de ce 




cône interceptera à son intérieur une certaine portion edde la sur- 
face do la terre, pour tous les points de laquelle il y aura une 
éclipse annulaire : de chacun de ces points on verra la lune se pro- 
jeter comme un cercle noir au milieu du iliaque du soleil, et la por- 
tion excédante de ce disque formera un anneau lumineux tout au- 
tour de ce cercle. Ainsi, lorsque la lune vicot se placer entre le 
soleil et la terre, il y a éclipse totale on éclipse annulaire, pour 



Û30 ÉCLIPSES ET OCCULTATIONS. 

certains pointa de la terre, suivant que les distances du soloilet do 
ia lune il la terre sont plus ou moins grandes. 

On |ieut arriver encore ;m même résultat par d'autres considéra- 
tions. Si, au looinmitou la lune vient passer devant le soleil, son dia- 
mctroappnrentcst plus ^iiidqiieiiduKlecederuiiT astre, ellepourrn 
le couvrir complètement, el il y aura éclipse totale; or, il est aisé 
de voir (]uo ecl.Lo circonstance peut bien se présenter, puisque la 
plus grande valeur du +i 3 : -Ire apparent de la lune vue île la sur- 
face de lu terre est de 34' <i'', cl que la plus petite valeur du dia- 
mèlre appareil! du soleil est seulement de 31' 31". Si, au contraire, 
le diamètre apparent de la lune est plus petit que celui du soleil, In 
lunu ue pourra pas couvrir tout le disque de ce dernier astre ; ce 
disque débordera tout autour do la lune, et il en résultera une 
éclipse annulaire : or c'est ce qui peut encore très bien arriver, 
puisque le diamètre apparent de la fono , 
vue do la surface de la terre, peut se ré- 
duire à 29' 2 2", et que celui du soloil peut 
atteindre une valeur de 33' 3ï>", G. Dans 
co rtenrer cas, si l on se trouve au point 
de la terre d'où les centres des deux astres 
semblent coïncider à un ccrlaiu instant , 
le disque du soleil doit se présenter sous 
la forme qu'indique la /iy. 294. 

§238, En même temps qu'il y a éclipse 
Fig. sdi. loiale ou annulaire pour certains points 

a surface de la terre , il y a ecliji.se partielle pour un ^raml 
irevons, autour du soleil et do la lune, 
un cône analogue à celui qui nous a 
servi à trouver la pénombre dans les 
éclipses de lune (g 229). I! est aisé'do 
voir que, pour tout point do la lerro 
situé à. l'intérieur de la nappe CO'lY 
do ce cône, f\g. 2!i 1 , el non compris 
dans le cène d'ombre BOB' ou dans 
■on prolongement, il doit y avoir une 
l'dipso partielle île soleil ; d'un pareil 
po:nl, on doit voir la lune se projeter 
sur une portion du disque, du soleil, 
en y produisant une échancruro cir- 
culaire , fig. 295 , et la partie do ce 
disque qui est couverto pur la lune doit Être d'autant plus grande 
que le point d'uii l'on observe les denx a-tres est plus loin do la 
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surface du cône CO'C' et plus près de celle du cône d'ombre BOB'. 

Les dimensions transversales du cône CO'C, dans lo voisinage 
de la terre, ne sont pas assez grandes pour que le globe terrestre 
puisse être contenu tout entier à son intérieur. Pour nous en rendre 
compte d'une manière simple, observons que, on raison de la peti- 
tesse de la lune par rapport au soleil, ce qui fait que les distances 
OL.U'L sont très pet îles par rapporl à la distance LS, et sensible- 
ment égales entre elles, les angles BOB',BO'B' ont à très peu près 
la même grandeur; observons en outre que, la longueur OL du 
cène d'ombre (le la lune étant en moyenne à peu près égale à la 
distance LT do la lune à la terre, l'angle BOB' ne diffère pas beau- 
coup du diamètre apparent de la lune vue de la terre, de telle sorte 
qu'on peut regarder l'angle liO'B' nnume éianl égal à ce diamètre 
apparent. Or, puisque O'T est sensiblement le double de O'L, les 
dimensions transversales du cône CO'C, dans le voisinage de la 
terre T, doivent, être doubles de ce qu'elles sont dans le voisinage 
de la lune L : il faudrait donc que le diamètre de la terre fût seule- 
ment lo double de celui de la lune, pour que le globe terrestre put 
être contenu dans le cône CO'C en le touchant sur tout son con- 
tour. Nous savons, au cont raire, que le. diamètre de la terre est près 
do quatre fois plus grand que celui de la lune (§ 205) : ainsi le 
cône CO'C no peut jamais renfermer à son intérieur qu 'une portion 
de ( hémisphère terrestre qui est tourné vers lo soleil. Il résulte de 
là que, pendant que dans certains Meus de la terre on voit une 
éclipse do soleil, il y en a un grand nombre d'autres d'où l'on voit 
le disque du soleil en totalité, tans aucune apparence d'éelipse. 

S i-tG. La lune se déplace, suc la sphère céleste, environ treize 
fois plus vite que le solcd. I / est, en venu du îiiiuivement relatif qui 
en résulte quo le premier astre so rapproche et s'éloigne alternati- 
vement du second, et qu'à certaines époques il vient passer devant 
son disque de manière à produire les éclipses de soleil. En y ré- 
llécbissant un peu, on trouve sans peine les diverses particularités 
que doit présenter une de ces éclipses, pour un observateur qui est 
placé sur la terre et qui suit les diverses phases du phénomène. Ces 
particularités sont tout à fait analogues à celles quo nous avons 
trouvées relativement ans éclipses de lune, par la considération du 
mouvement do la iunc par rapport à l'ombre do la terre. 

L'éclipsé commence à l'instant où le disque de la lune vient tou- 
cher lo disque <iu soleil. Alors, la lune empièto peu à peu sur 10 
soleil, et eu dérobe à nos regards une portion de plus en plus grande. 
Si le centre de la lune, dans son mouvement relatif, ne passe pas 
assez près du centre du soleil, pour que la dislance de ces points 
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devienne plus petite que la différence des rayons apparents des 
deux astres, S'éclipse n'est que partielle. Lorsque la distance des 
centres a atteint la plus petite valeur qu'elle puisse prendre, l'é- 
clipso esta son maximum d'intensité. A partir delà, la lune conti- 
nuant toujours à se mouvoir, la portion du soleil qui est cachée par 
elle va en diminuant progressivement, ol l'éclipsé cesse à l'instant 
où le disque de la lune devient de nouveau langent au disque du 
soleil. 

Si la distance du centre de la lune au centre du soleil peut di- 
minuer assez pour devenir inférieure à la différence des rayons ap- 
parents des disques des deux astres, l'cclipse est lolale ou annu- 
laire : tolalo, si le diamètre apparent de la luno vue du lieu où l'on 
observe est plus grand que celui du soleil; annulaire, si c'est le 
contraire qui a lieu. Dans l'un et l'autre cas, la lune commence 
par couvrir une portion do plus en plus grande du disque du so- 
leil. L'éclipso toLaie ou annulaire commence à l'instant où la di- 
stance des centres des deux disques devient égale à la différence 
de leurs rayons apparents, circonstance qui fait que les circonfé- 
rences do ces disques sonl tangentes intérieurement. Au bout de 
quelque temps, les centres s'élant encoro rapprochés, puis ayant 
commencé à s'éloigner, leur distance redevient égale à cette dif- 
férence des rayons, cl l'édipte. totale ou annulaire cesse. Enfin, la 
lune continuant toujours à s'éloigner du soleil, ce dernier astre se 
démasque peu à peu, jusqu'à ce que les deux disques redeviennent 
tangents extérieurement, ce qui détermine la fin de l'éclipsé. 

Le calcul montre que la plus grande durée possible d'une éclipse 
de soleil est de 4 h 2<J"> ii\ pour un lieu situé sur l'équateur ; ol de 
3" 2(1'" 32', sous le parallèle de Paris. Dans les éclipses totales, la 
lune ne peut pas cacher complètement le soleil pendant plus de 
7"' !>S J à l'équateur, et de 6"' 1 0' à la latitude do Paris. Dans les 
éclipses annulaires, la lune ne peut pas so projeter tout entière sur 
le disque du soleil pendant plus do 12*" 24' à l'équateur, et de 
!)'" Ji(>" à la latitude de Paris. On comprend d'ailleurs que les durées 
de ces phénomènes peuvent passer par tous les états de grandeur 
au-dessous des limites qui viennent de leur être assignées. 

§ 237. Si au lieu d'examiner les diverses phases d'une éclipse 
de soleil, pour un observateur placé en un lieu déterminé, nous 
cherchons à nous rendre compte dos particularités que lo phéno- 
mène doit présenter en général sur lente la surface de la terre, 
nous y arriverons tout aussi facilement, l'our cela il faut concevoir 
que la luno, en se mouvant autour de la terre, emporte avec elle 
les cônes d'ombre et de pénombre 130B',CO'C, fig. 291, dont 
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noua avons parle précède m ni en t. Lorsque, par suile do ce mouve- 
ment , le cône do pénombre vient toucher la surface de la terre , 
fî<j. 296, l'éclipsé commence au point où se fait le contact dos 
deux surfaces. A peine ce con- 
tact a-t-il eu lieu, que le cône 
de pénombre, en continuant 
toujours sa marche, couvre une 
partie do plus en plus grande 
du globe terrestre. Bientôt la 
cône d'ombre vient à son tour 
loucher la surface de la terre ; 
et c'est au point de contact 
que l'on commence à observer, soit une éclipse totale, soit une 
éclipse annulaire , suivant que c'est lo cône d'ombre lui-mémo ou 
seulement son prolongement qui vient rencontrer la terre. Ces deux 
cônes d'ombre ot de pénombre, on marchant ainsi ensemble, vien- 
nent couvrir successivement diverses parties du globe; à mesuro 
qu'ils s'avancent, ils aboutissent à do nouvelles régions, et aban- 
donnent celles qu'ils ont atteinles d'abord. Au bout de quoique 
temps, lo cône d'ombre, puis lo cône do pénombre, redeviennent 
l'un après l'autre tangents à la surface du globe ; et les instants 
auxquels ces contacts ont lieu marquent la fin de l'éclipsé totale 
ou annulaire, d'une part, et de 1 éclipse partielle, d'une autre part. 

Il existe quelquefois, dans notro atmosphère, des nuages isolés 
et de peu d'étendue qui projettent leur ombre sur le sol, au milieu 
de plaines dont lo soleil éclaire directement toutes les autres par- 
ties. Ces nuages étant habituel lem en t en mouvement, on voit leur 
ombre courir sur la terre, souvent avec uno assez grande rapidité. 
C'est exactement de la même manière i[iie l'ombre de la lune, dans 
les éclipses totales de soleil, se déplace sur la surface du globe ter- 
restre, en allant d'un bord à l'autre de l'hémisphère qui est éclairé 
par le soleil. 

Les astronomes déterminent ordinairement, à l'avance, les cir- 
constances générales que doit présenter cliaquo éclipse de soleil 
sur l'ensemble de là surface de la terre ; et, pour qu'on puisse saisir 
d'un coup d'œil les divers résultats auxquels ils sont parvenus, ils 
construisent une carto destinée à montrer la marcho de l'éclipsé sur 
le globe. La fig. 297 fait voir quelle est la disposition de ces cartes ; 
elle se rapporte à l'éclipsé annulaire du 1" avril 1 7 G l . La ligne ABC 
passe par tous les points où l'éclipsé a commencé au moment môme 
où le soleil se levait : et la ligne ADC par ceux où l'éclipsé a 
fini au lever du soleil. Pour tous les points situés sur la ligne AEC, 
37 
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intermédiaire entre los deux précédentes, le soleil s'est levé ail 
milieu de l'éclipsé. De même les lignes Ar'û, AUG, A1G, renfer- 
ment respectivement les points où lo couclier du soleil s'est effectué 




ii lu fin, au commencement, ou au milieu de l'éclipsé. La bande 
étroilo LL, figurée jiav iv»is lignes courbe? parallèles, ost la roule 
qu'a suivie le prolongement du cône d'ombre de la lune, en se dé- 
plaçant comme nous venons do l'expliquer. On voit que ce cône a 
passé au nord des iles du cap Vert, sur les fies Canaries, et au 
sud de Madère ; qu'il a à peine touclié la côte de Maroc, et qu'il a 
ensuite traversé le Portugal, l'Espagne, la France, les Pays-Bas, 
le Danemark, la Suède, la Laponic et la Nouvelle-Zemble. L'éclipso a 
été annulaire à Lisbonne, à Madrid et à Paris. De part et d'autre de 
la bande LL, on n'a observé qu'une éclipse partielle, de plus en 
plus faible, à mesure que les points étaient plus éloignés de cette 
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routa do l'éclipsé annulaire. Dans tous les points de la ligne MM, 
l'éclipsé n'a été que de 9 doigts (§ 233) ; le long de la ligne NN, 
elle n'a été que do 7 doigts. Do mémo l'éclipsé a été de 9 doigts 
tout le long de la ligne PP, de 6 doigts tout le long de la ligne QQ, 
do 3 doigts tout le long do la ligne RR ; et il n'y a eu qu'un simple 
attouchement des bords du soleil et de la lune, sans éclipse, le long 
do la ligne CSG. Au delà de cette dernière ligne, il n'y a pas eu 
d'éclipsé, malgré la présence du soleil au-dessus de l'horizon. 

g 238. La période do 4 8 ans 1 1 jours, au bout de laquelle la luno 
reprend les mûmes positions par rapport à ses nœuds et au soleil, 
joue le mémo rolo pour les éclipses de soleil que pour les éclipses 
do lune. Les éclipses de soleil que l'on a observées dans une pareille 
période so reproduisent en mémo nombre et à des époques corros- 
pondantes, dans la période suivante. Il y a cependant quelques 
changements qui se présentent peu à peu, en raison do ce que 
233 lunaisons ne font pas exactement 19 révolutions synodiquesdes 
nœuds. L'observation a montré qu'on moyenne, dans l'espace de 
18 ans M jours, il y a 70 éclipses, dont 29" de lune, et 41 de soleil. 
Jamais il n'y a plus de 7 éclipses dans une année, et jamais il n'y 
en a moins de 2 ; quand il n'y en a que 2, elles sont toutes deux 
do soleil. 

Il est aisé de comprendre pourquoi les éclipses de soleil sont 
plus fréquentos que les éclipses do lune. En effet, si l'on considère 
le cône AO.V, pg. 598, qui enveloppe le soleil et la terre, on sait 




qu'il faut que la lune pénètre à l'intérieur de ce cône en C, pour 
qu'il y ail éclipse de lune; mais on reconnaît facilement aussi 
qu'il faut qu'elle pénètre dans le même cône en D, pour qu'il y ait 
éclipse do soleil on quelques lieux de la terre : or les dimensions 
transversales de ce cône étant plus grandes en D qu'en C, il en ré- 
sulte nécessairement que la lune doit plus souvent atteindre sa sur- 
face vers le premier point quo vers le second, et que par consé- 
quent les éclipses de soleil doivent être plus fréquentes quo les 
éclipses de luno. 

Mais il faut bien se garder de croire qu'en un lieu déterminé on 
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voie plus d'éclipsés de soleil que d'éclipsés de lune. Une éclipse de 
lune est visible de plus d'un hémisphère de la lerre (§ 233) ; une 
éclipse de soleil, au contraire, n'est visible que dans une parlio 
d' hémisphère, et quelquefois dans une partie assez restreinte. Cette 
circonstance fait que le nombre des éclipses do lune visibles en un 
lieu donné est plus grand que le nombre des éclipses de soleil qu'on 
peut y observer, malgré la plus grande fréquence de ces dernières, 
considérées sur toute la surface du globe terrestre. On peut s'en 
rendre compte, du reste, en remarquant que lo diamètre apparent 
de l'ombre de la lerre, prise à la distance de îa luno (§ 232), est 
beaucoup plus grand que le diamètre apparent du soleil ; et qu'on 
conséquence il doit arriver plus souvent que la lune, observée d'un 
lieu déterminé de la terre, atteigne l'ombre do la terre que Je disque 
du soleil. 

Quant aux éclipses totales do soleil, ellos sont extrêmement rares 
dans chaque lieu, comme on le comprend tout do suite en rélléchis- 
sant à la petitesse de l'ombre projeté» p;ir la lune sur la terre. La 
portion de la terre qui est successivement couverte par celte 
ombro n'est qu'une très petite fraction do l'espace total d'où 
l'éclipsé de soleil peut être observée. A Paris, par exemple, il n'y 
a eu qu'une seule éclipse totale de soleil dans le xvin" siècle, celle 
de 172i; il n'y en a pas eu encore depuis lo commencement du 
ïix c siècle, el il n'y en aura pas jusqu'à la fin. A Londres on a été 
pendant '6T6 ans sans en observe!' une seule, depuis l'an 1 1 iO jus- 
qu'en 171 5 ; depuis l'éclipsé de 171 i>, ou non a pas observé d'autre 
dans cotte ville. 

§239. Les éclipses tolalesdo soleil sont des phénomènes extrême- 
ment remarquables, qui ont toujours beaucoup frappé les hommes, 
et d'autant plus qu'on ne les observe que très rarement. La dispa- 
rition subite de l'astro auquel nous devons la lumière qui nous fait 
jouir de toutes les beautés de la nature, oLla chaleur sans laquelle 
nous no pourrions pas exister, est bien de nature à inspirer de l'ef- 
froi à tous ceux qui ne se rendent pas compte de la cause d'un pa- 
reil phénomène. Quand on en connaît la cause, et qu'on sait que 
l'astre du jour no disparait que pour quelques minutes, au bout des- 
quelles il doit se montrer do nouveau tout aussi radieux qu'il l'était 
auparavant, on ne s'effraye pas i et cependant, à l'inslant même où 
l'on cesse complètement do recevoir les rayons du soleil, on éprouve 
involontairement un vague sentiment de crainte. Dans tous les cas, 
la curiosité est vivement excitée par les circonstances que présente 
ce merveilleux spectacle. 

Pendant que le soleil est entièrement couvert par la lune, on voit 
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régner aulour do soi une certaine obscurité, qui parait très intense 
parce qu'elle arrive presque brusquemenL, niais qui diffère cepen- 
dant beaucoup de l'obscurité do la nuit. Le cône d'ombre do la lune, 
tout en s'étendant à une certaine distance, loul nulour du lieu où 
l'on est placé, ne peut pas comprendre à son intérieur loute la 
partie de l'atmosphère qui est au-dessus de l'horizon ; il laisse au- 
tour de lui une masse d'air considérable, qui reçoit directement le.* 
rayons du soleil, et qui les renvoie dans les régions de la terre où 
l'on observe l'éclipsé totalo ; il en résulte donc une sorte de crépus- 
rule, au lieu d'une obscurité complète. Les éloiles les plus brillantes 
et les principales pianotes deviennent visibles dans le ciel. La tem- 
pérature de l'air s'abaisse rapidement de quelques degrés. Les ani- 
maux témoignent do l'effroi, et beaucoup d'ontro eux se comportent 
comme ils ont l'habitude de le faire à l'entrée de la nuit. 

Tant que dure l'éclipsé totale, on voit aulour du soleil et do la 
lune une couronne lumineuse, dont la pg. 299 peut donner une 
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idée. La lune se projette comme un cercle noir au milieu fie cette 
couronne. On s'est demandé si celle auréole de lumière était duo 
à une atmosphère, qui environnerait lo soleil, et que le vif éclat de 
l'astre empêcherait habituellement d'apercevoir : ou bien si elle no 
tiendrait pus a la présence d'une atmosphère très rare appnrte- 
37. 
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nant il la lime. Pour résoudre la question, on a cherché à recon- 
naître si la couronne lumineuso suit la lune, dans le déplacement 
que celle-ci éprouve continuellement par rapport au soleil, pen- 
dant toute la durée de l'éclipsé, ou bien si oile reste en arrière 
par rapport à la lune, en conservant toujours in mémo position par 
rapport au soleil. Mais jusqu'à présent l'observation n'a pas encore 
pormis d'arriver à un résuitat dérisir sur ce sujet. 

Pendant 1 éclipse lolale du 8 juillet 1812. qui a été visible dans 
le midi de !a France, au moment où les astronomes se disposaient 
à observer avec soin si la couronne lumineuse paraîtrait tenir au 
soleil ou à la lune, leur attention a été attirée par un phénomène 
imprévu. Des protubérances d'un rose violacé se sont montrées 
sur le contour de la lune, comme on le voit sur la fig. 2!)0. Quelle 
est la cause de ces protubérances, qui ont été aperçues par plu- 
sieurs astronomes et daiu divers lieux ? On n'en sait rien. On a 
émis plusieurs idées, sans pouvoir s'uruMer positivement à aucune. 
Si elles étaient ducs, par exemple, à des montagnes du soleil, ce 
qui est extrêmement pou probable, ces montagnes devraient avoir 
dos hauteurs prodigieuses, comme- on peut en juger d'après la ligure 
exacte qui en est donnée ici. 

S 2i0. Los éclipses partielles do soleil, comme les phases des 
éclipses totales qui précèdent et qui suivent le lemps pendant lequel 
la lune couvre complètement le soleil, sont loin de produire des 
effets aussi marqués que lus éclipsas, totales. Quand une éclipse 
partielle est un peu forte, la lumière envoyée par lo soloil diminue 
d'une manière très sensible, quoique cependant on soit toujours très 
fortement éclairé, lant qu'il reste encore quoique portion du soleil 
en dehors du disque de la lune. 

Il est impossible de regarder directement le soleil pour suivre les 
diverses pliases d'une éclipse partielle: on no peut le Taire qu'en 
plaçanl devant les yeux un verre coloré, ou bien un verre blanc que 
l'on a préalablement recouvert do noir de fumée, en le passant au- 
dessus de la llamme d'une chandelle. 

Si l'on présente au soleil, pendant une éclipse partielle, une pla- 
que mince de métal ou une carie, dans laquelle on a pratiqué un 
petit trou avec une épingle, puis qu'on place en arrière un écran 
destiné à recevoir les rayons solaires qui traversent le trou, on voit 
sur cet écran une image du disque du soloil avec l'échancrure pro- 
duite par l'interposition de la lune. Il sufiil de so reporter à ce qui 
a été dit dans le § 1 20, pour comprendre qu'il doit en être ainsi : 
la forme du petit espace lumineux que produisent sur l'écran les 
rayons envoyés par le soleil à travers le trou de la carte, dépend 
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(iniquement de la forme qu'affecte l'uslce, et ne dépend nullement 
de relie du trou, pourvu qui! soit petit. On a encoro par là un 
moyen très simple de suivre sans difficulté les diverses phases d'une 
éclipse de soleil. 

Le feuillage dos arbres laisse souvent passer quelques rayons du 
soleil, qui viennent éclairer certaines parties du sol, au milieu do 
l'ombre que ce feuillago occasionne. Les interstices des feuilles 
jouent alors le rôle que nous venons do voir jouer au petit trou pra- 
tiqué dans une carte : il en résulte quo les parties du sol éclairées 
à travers ces interstices affer.tont une forme qui dépend de celle du 
disque du soleil. Habituellement, le disque du soleil étant circulaire, 




ot les rayons arrivant obliquement sur în sol , ces parties éclairées 
sont elliptiques, fig. 300. Pendant les éclipses de soleil, l'échan- 
rruro plus ou moins prononcée du disque de l'astre se reproduit 
dans ces espaces clairs au milieu de l'ombre, et ils prennent la forme 
d'ellipses échanerées toutes du même côté et do la même quan- 



MO ÉCLIPSES ET OCCULTATIONS. 

tité, fiy. 30 1 . Cette particularité que présenlo l'ombrage des arbres 

pendant lus éclipses est très prononcée, et il est difficile de ne pas 




30). 



la remarquer, pour peu qu'on y fasse attention, lors même qu'on 
n'en serait pas prévenu. 

§ ail . Prédiction des éclipses de soleil. — La période de 
18 ans 11 jours, qui servait aux anciens astronomes à prédire 
le retour des éclipses de lune, semble pouvoir servir do même à 
la prédiction des éclipses de snleil. H n'en est rien cependant, ("elle 
période peut bien servir à indiquer à l'avance qu'à telle ou telle 
époque ii y aura une éclipse de soleil : mais elle ne peut nullement 
l'aire savoir si l' éclipse Bera visible ou non dans un tieu déterminé ; 
et, dans le cas où l'éclipsé serait visible, elle ne peut pas faire 
connaîtra le degré d'imporiance qu'elle doit avoir. 

Celle différence tient à ce que les éclipses de soleil et les éclipses 
do lune ne sont pas des phénomènes de même nalnro. Une éclipse 
du lune esl duo à ce que la lune perd réellement sa lumière; une 
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pareille éclipse est visible pour tous les points où la lune se trouve 
au-dessus de l'horizon, et partout elle se présente avec lo môme ca- 
ractère d'intensité. Dans une éclipse de soleil, an contraire, le soleil 
ne perd nullement sa lumière ; la lune, en s'inlerpnsant entre lui et 
la terre, dérobe une portion do son disque aux observateurs, et celle 
portion du disque qui est cachée par la luneostplns oumoins grande, 
suivant que l'observateur occupe tcllenul elle position sur la terre. La 
périodede 18 ans 1 1 jours n'étant pas entièrement rigoureuse, et la ro- 
tation de la terre sur elle-même, amenant successivement différents 
lieux du globe dans la direction fin cône d'ombre delà lune, on com- 
prend que les éclipses de soiei! qui arrivent en un lieu délerminé, 
dans l'espace rle l 8 ans 1 1 jours, peuvent no correspondre en aucune 
manière à celles qu'on y a observées ilans un intervalle de temps do 
même durée précédant immédialement celui dont il s'agit. Aussi les 
anciens, qui ne connaissaient pas asse/ exactement les mouvements 
dos astres pour arriver par d'autres moyens à la prédiction des 
éclipses, se sont-ils toujours contentés do prédire les éclipses de 
lune. Ils n'avaicni pu saisir, cnlru les relnnrs successifs dos éclipses 
do soleil en un lieu déterminé, aucune loi qui pût les mettre à même 
do faire pour ces éclipses ce qu'ils faisaient pour les éclipses de lune. 

Maintenant on parvient louLaussi facilement à prédire les éclipses 
de soleil que celles de lune. Seulement les calculs à effectuer pour 
en déterminer les diverses circonstances sont beaucoup plus nom- 
breux que pour ces dernières éclipses. C'est ro que l'on comprendra 
sans peine en observant qu'une éclipse de lune est la même pour 
tous les points do la terre d'où l'on peut voir la lune; tandis qu'une 
éclipse de soleil se présente avec des caractères différents dans les 
divers lieux où elle est visible, ce qui entraîne une grande compli- 
cation, si l'on veot se rendre cnmplo de la marche de l'éclipsé sur 
les diverses parties du globo. Mais lors mémo qu'on voudrait se con- 
tenter de chercher les circonstances que doit présenter une éclipse 
de soleil en un lien particulier, on aurait à fairo beaucoup plus de 
calculs qu'il n'en faut pour une éclipse de lune. En effet, les paral- 
laxes do la lune et du soleil jooent un rôle des plus importants dans 
les éclipses de soleil ; puisque, si l'on était au centre de la terre, on 
verrait généralement les deux astres occuper dos positions diffé- 
renles dans le ciel ; et que, de ce point , l'éclipsé pourrait être tout 
autre que celle qui correspond au lieu où l'on est place. Or la pa- 
rallaxe de hauteur de la lune, qui sert à passer de la position de 
l'astre vu du centre de la terre à la position dans laquelle on lo voit 
du lieu d'observation, varie considérablement aux diverses heures 
d'une mémo journée, et par conséquent pendant toute la durée de 
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l'éclipsé dont on s'occupe. La parallaxe de hauteur dont on se sert 
pour trouver le commencement de l'éclipsé n'est donc pas la même 
que celle qui doit servir à la détermination du milieu et de la (in du 
phénomène. Cette circonstance fait qu'on est obligé d'effectuer beau- 
coup plus de calculs que pour une éclipse de lune. Mais les calculs 
no présentent pas plus do difficulté que (iansec dernier cas. 

Nous ne donnerons pas d'exemple de la recherche des diverses 
parlicularités que doit présenter nno éclippe do soleil, en un lieu 
déterminé, comme nous l'avons fait pour une éclipse de lune, parco 
que cela nous entraînerait trop loin. Nous nous contenterons de dire 
que c'est en comparant les positions que les disques de la lune et 
(lu soleil doivent occuper l'un par rapport u l'autre dans le ciel, il des 
époques assez rapprochées les unes des autres, do dix minutes on 
dix minutes, par exemple, qu'on parvient à trouver l'instant où 
l'éclipsé commence, l'instant où elle finit, l'instant où le phénomène 
est à son maximum d'intensité, etc. 

Nous ajouterons encoreque, dans la recherche des positions appa- 
rentes du soleil et de la lune dans le ciel, correspondant à un instant 
quelconque, on tient bien compie des parallaxes do hauteur des as- 
tres, dont le rôle est des plus importants; mais on ne lient pas 
compte de la réfraction atmosphérique. Si les disques des deux 
astres paraissaient en contact l'un avec l'autre, à un certain instant, 
dans le cas ou l'atmosphère delà terre n'existerait pas, la présence 
de cette atmosphère no modifierait pas celte circonstance: par l'effet 
de la réfraction atmosphérique, les astres seraient tous deux relevés 
dans le ciel, sans cesser d'être en contact l'un avec l'autre. Ainsi il 
suffit de déterminer les époques auxquelles doivent arriver los di- 
verses phases de l'éclipsé, comme s'il n'y avait pas d'atmosphère, 
et les époques trouvées seront bien celles auxquelles on observera 
réellement ces phases à travers l'atmosphère terrestre. 

§ 242. Occultation* de* étoile* par la lane. — Les occul- 
tations des étoiles par la lune sont des phénomènes entièrement 
analogues aux éclipses de soleil. Il n'y a do différence qu'en ce que 
l'étoile occultée n'est pas animée d'un mouvement propre sur la 
sphère céleste, comme le soleil, et aussi en ce que le diamètre ap- 
parent de l'étoile est nul. 

L'occultation d'une étoile peut être aperçue d'un grand nombre 
de lieux de la terre. Pour se rendre compte de la manière dont ces 
lieux sont répartis sur le globe, il suffit d'étudier la marche du cône 
d'ombre de la lune relatif à la lumière qui émane de l'étoile. Vu le 
grand éloignement de l'étoile par rapport à la distance de la lune ii 
la terre, on peut considérer ce cône d'ombre comme un cylindre a 
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base circulai™, dont le rayon est égal au rayon, de la lune. Ce cy- 
lindre, qui se déplace avec la lune et qui ne peut comprendre à 
chaque instant qu'une faible portion de la surface de la terre à son 
intérieur, vient successivement couvrir sur cette surface diverses 
régions formant une zone ; et c'est des différents pointsdeceltczone 
que l'occultation peut élre observée. Il n'y a pas lieu à s'occuper 
ici du cône de pénombre, puisque le diamètre apparent de l'étoile 
est nul, et qu'en conséquence ce cône de pénombre se confond en- 
tièrement avec le cône d'ombre. 

Pour prédire les instants précis auxquels l'occultation d'une étoile 
doit commencer et finir, on effectue des calculs analogues à ceux 
qui se rapportent aux éclipses de soleil. En déterminant les posi- 
tions apparentes que le centre de la lune doit venir occuper dans le 
ciel, à diverses époques rapprochées les unes des autres, on parvient 
à trouvercelles pour lesquelles la distance de l'étoile au centre de la 
lune est égale à la moitié du diamètre apparent de ce dernier astre : 
il est clair que ce sont ces époques particulières qui marquent le 
commencement et la fin de l'occultation. 

C'est en opérant comme nous venons de l'indiquer en peu do mots 
qu'on arrive à déterminer le temps quedoit durer l'occultation d'une 
étoile. Nous avons vu précédemment (§ 223) que l'égalité rigou- 
reuse entre la valeur de cetie durée de l'occultation ainsi obtenue, 
et celle que fournil l'observation directe du phénomène , constitue 
la meilleure preuve de l'absence d'atmosphère autour de la lune. 

§ 2(3. méthode des distance» lunaires, pour In déter- 
mination des longitudes géographiques. — Nous savons que 
la grande difficulté de la mesure des longitudes géographiques 
consiste dans la détermination de la différence des heures marquées 
simultanément par deux horloges installées dans deux lieux très 
éloignés l'un de l'autre, et réglées, par exemple, sur les temps so- 
laires de ces deux lieux (§§ 97 et 1 78). Le mouvement de la lune 
parmi les constellations fournit un excellent moyen de lever cette 
difficulté, ainsi que nous allons le faire comprendre facilement. 

Supposons qu'on soit en un lieu quelconque de la terre, et qu'on 
veuille trouver la longitude du ce lieu, comptée à partir du méridien 
de Paris. On pourra régler un chronomètre sur le temps solaire du 
lieu où l'on est placé, en employant un des moyens indiqués précé- 
demment (§ 1 79) ; il n'y aura plus alors qu'à déterminer la quan- 
tité dont ce chronomètre avance ou retarde sur une horloge qui 
serait réglée sur le temps solaire de Paris, pour en conclure lout de 
suite la longitude cherchée. S'il était possible d'inslaller dans le ciel 
uno horloge dont le cadran fût visible de lous les points de la terre, 
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commit les étoiles, ot qui marquât constamment l'heure de Paris, il 
suffirait évidommentde regarder coradran, ot de comparer l'heure 
qu'y marque l'a iguillc à celle quumarquo on mémo temps lo chrono- 
mètre réglé sur le temps du lieu où l'on se trouve. Or les astro- 
nomes sont parvenus à réaliser cette idée, qui parait si singulière 
au premier abord. Ce cadran placé dans le ciel, et dont l'aiguille se 
meut do manière à marquer le temps solaire de Paris, est formé 
par la sphère céleste tout entière ; les étoiles remplacent les divi- 
sions qu'on trace ordinairement sur lo contour d'un cadran; et fa 
lune, qui se meut à travers les étoiles, tient lieu de l'aiguille. Il ne 
manque plus que les chiffres destinée i> indiquer l'heure qu'il est, 
lorsque l'aiguille , c'est-à-dire la lune, occupe telle ou telle place 
parmi les divisions du cadran représentées par les étoiles : au lieu 
de les tracer dans le ciel, ce qui ne pourrait se faire, les astronomes 
de Paris les inscrivent dans la Connaissance des temps, et à l'aide 
de la table qui les contient, un observateur, placé n'importe où sur 
le globe, peut dire tout de suite quollo heure- il est à Paris, d'après la 
position qu'il voit occuper à la luno parmi les étoiles. Quelques dé- 
tails sont nécessaires pour faire comprendre au juste en quoi con- 
siste celle méthode remarquable, dont nous venons seulement de 
faire connaître l'idée fondamentale. 

g 2.14. Lo Bureau des longitudes fait calculer, et insère dans la 
Connaissance des temps, le; distances angulaires qui doivent exister 
entre lo centre de la lune et les étoiles principales qui l'avoisinent, 
de trois heures en trois heures, pour tous les jours de chaque année. 
Ces dislances sont calculées pour le cas où l'observateur serait placé 
au centre de la torre, et les heures, qui l'accompagnent sont don- 
nées en temps vrai de Paris. 

Lorsqu'un observateur, placé on un lieu quelconque de la terre, 
veut savoir l'heure qu'il est à Paris, il mesure, à l'aide du sextant 
par exemple, la distance angulaire d'une étoile principale au bord 
du disque do la lune: et la connaissance du diamètre apparent do 
la lune lui permet d'en déduire tout de suite la dislance do l'étoile au 
centre de col aslro. La distance ainsi obtenue n'est pas celle que 
l'observateur aurait trouvées! la réfraction atmosphérique n'eût pas 
changé les positions apparentes do l'étoile et de la lune, et s'il eût 
été placé an centre de la terre; mais on passe facilement do l'une 
à l'autre, si l'on a soin do mesurer les distances zénithales des deux 
astres, on même temps qu'on mesuro la dislancoqui les sépare l'un 
de l'autre. A l'aide de ces distances zénithales, on peut trouver, 
d'une part, les quantités dont l'étoile et la lune ont été rapprochées 
du zénith par l'effet de la réfraction (§ 58) ; et d'une autre pari, la 
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quantité dont le centre do la lune en a été éloigné par l'effet de la pa- 
rallaxe (§ 303). Soient E la position apparente de l'étoilesur la sphère 
céleste, fig. 302, L la position apparente de la lono, et Z le zénith. 
On a mesuré l'angle EOL, ainsi que les angles EOZ, LOZ. Si l'on 
prend l'arc EE' égal à la réfraction relative à l'étoile, c'est en E' 
qu'on aurait vu l'étoile, si l'atmosphère n'eût pas existé, et qu'on eût 
été place au centre do la terre. Prenons do même LL'égal à la ré- 
fraction relative à la lune, c'est en L'que la lune aurait été aperçue, 
si l'atmosphère n'eût pas changé la direction des rayons lumineux, et 
qu'on fut resté 
au lieu où l'on se 
trouve. Portons 
ensuite L'L" 
égal à la paral- 
laxe de hauteur 
de la lune , et 
nous aurons en 
L" la position où 
la lune aurait été 
vue du centre de 
la terre. Ainsi, 
à l'instant où 
l'on a mesuré 
l'angle EOL, la 

distance angulaire de l'étoilo au centre de la lune, pour un oh- 
sorvatour placé au centre do la terro, était égale à E'OL". La con- 
naissance des trois côtés EL, EZ, LZ, du triangle sphérique ZEL, 
permet de calculer l'angle tn Z : d'un autre côté, on connaît les 
distances ZE', ZL" : on a donc dans le triangle sphérique ZE'L", 
l'angle Z et les deux côtés adjacents, co qui fait qu'on peut calculer 
le côté E'L", ou l'angle E'OL" auquel cet arc sert do mesure. 

Dès que l'angle E'OL" a été ainsi obtenu, il n'y a plus qu'à cher- 
cher, dans la Connaissance des temps, à quelle heure de Paris cor- 
respond cette distance angulaire do l'étoile au contre de la lune. Si 
la-valeur de l'angle E'OL" se trouve être exactement unedecelles 
que contient la Table des distances lunaires, pour l'cLoile particu- 
lière dont il s'agit, l'heure inscrite à côté de cette valeur seral'heure 
que l'on chorchc Aulrementl'angte E'OL" sera compris entre deu* 
des distances insérées dans celte table, et l'on trouvera facilement, 
par une simple proportion, au moyen des heures marquées en re- 
gard do ces deux distances, quelle est l'heure précise qui corres- 
pond à l'angle E'OL". 
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On peut opérer évidemment de même en mesurant la distance 
de la lune au soleil, au lieu de mesurer sa dislance à une étoile. 

§ 245. Déterminai Ion des longitudes pur les éclipse* et 
Ira occultations. — Il est aisé de voir que l'observation du com- 
mencement ou de la fin d'une éclipse de soleil ou d'une occultation 
d'étoile par la lune, équivaut à la mesure de ladisUinceangulairedu 
centre do ia lune au centre du soleil, ou a 1 étoile; puisque dans le 
premier cas, la dislance des centres des deux astres est égale à la 
gomme de leurs demi-diamètres apparents, ot que, dans le second 
cas. la distance du centre de la lune à l'étoile est égale à la moitié 
du diamètre apparent de la lune. Aussi uno pareille observation 
peut-elle fournir la longitude du lieu où l'on est placé, tout aussi 
bien que la mesure directe île la dislance du centre de la lune au 
centre du soleil ouà une éioile. Il est même bon d'ajouter que celle 
observation du commencement ou do la fin d'une éclipse de so- 
leil ou d'une occultation d 'étoile est susceptible d'une bien plus 
grande prérision que la mesure d'une distance lunaire, en sorlo 
qu'on arrive par là à une détermination beaucoup plus exactedela 
longitude quo l'on cherche. Aussi, lorsqu'on veut mesurer uno 
longitude, a-t-on soin do profiter des éclipses de soleil et dos occul- 
tations d'étoiles que l'on peut observer; et ce n'est qu'à définit de 
phénomènes de ce genre que l'on a recours à la mesure de la dis- 
lance do lu lune a une étoile, ou au soleil, ou même à une planète. 

Les éclipses de lune peuvent être employées à la déterminai ion 
des longitudes, mais d'une tout antre manière. L'entrée d'un des 
points remarquables du disque lunaire dans l'ombre rie la terre e.-l 
un phénomène instantané qui peut Cire observé d'un grand nombro 
de lieux à la fois ; et il semble qu'on puisse s'en servir, aussi bien 
quo d'un signal de fru (§ 97), pour comparer la marche de deux 
horloges situées loin l'une de l'autre. Mais l'influence do la pénom- 
bre et de l'atmosphère terrestre fait que celle observation n'est pas 
susceptible do précision ; un point brillant, que l'on examine spé- 
cialement sur la lune, perd peu à pou sa lumière, en pénétrant dans 
l'ombre de la lorre, et l'on ne peut pas dire au juste à quel instant 
il passe do la pénombre à l'ombre poro. C'est pour co motif qu'on 
ne se sert pas des éclipses de lune pour la détermination des lon- 
gitudes ; quoique, par leur oature, elles semblent tout à fait propres 
à remplacer les signaux do feu dont l'emploi est nécessairement 
très restreint. 



CHAPITRE CINQUIÈME. 

DES PLANÈTES ET DES COMÈTES. 



§ 246. Apres avoir étudié en détail ce qui se rapporte au soleil 
et à la lune, nous allons nous occuper des autres astres errants 
(g 60). Ces astres sont, d'une part les planètes avec leurs satellites, 
d "une autre part les comètes.' Il nous est impossible, quant à pré- 
sent, de faire sentir d'une manière convenable la différence qui 
existe entre les planètes et les comètes; la distinction à établir entre 
elles ressortira des détails dans lesquels nous allons enlrer relati- 
vement à chacune de ces deux espèces d'astre*. 

PLANÈTES. 

§3i7. Planète* connues des anciens. — Les planètes con- 
nues des anciens, en mettant de côté le soleil et la lune, étaient au 
nombre de cinq. Les noms qu'ils leuront attribué, et que nous avons 
conservés, sont Mercure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne. Ces 
astres, habituellement visibles à l'œil nu, nous présentent à très peu 
près le même aspect que les étoiles ; en sorte que les personnes qui 
ne sont pas très exercées dans l'astronomie d'observation les con- 
fondent toujours avec ces dernières. Mais si l'aspect seul ne permet 
pas de distinguer les planètes des étoiles, il suffit de quelques jours 
d'observation attenlivepour qu'on soit certain quelel astre qu'on a 
examiné spécialement appartient à la première ou à la seconde de 
ces deux classes. En effet, les planètes se déplacent parmi les con- 
stellations; les distances de chacune d'elles aux étoiles qui l'en- 
tourent varientd'une manière très sensibledans un court espace do 
temps. Les étoiles, au contraire, restent immobiles les unes par rap- 
port aux autres ; elles conservent entre elles les mêmes positions 
relatives, les mêmes distances. Pour reconnaître d'une manière cer- 
taine si un astre particulier est une planète ou une étoile, on n'aura 
donc qu'a graver dans sa mémoire, ou mieux encore à figurer sur 
un dessin la position que cet aslro occupe un certain jour par rap- 
port aux étoiles qui l'environnent; puis, les jours suivants, on exa- 
minera s'il se trouve dans la même position que précédemment, ou 
bien s'il s'est déplacé d'une manière appréciable. 

A l'aide des cartes célestes, on dislingue facilement les planète? 
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des étoiles. En effet, la mobilité de.; premières parmi les constella- 
tions fait qu'on ne peut pas les figurer sur ces caries ; les étoiles 
seules y sont représentées. Si donc on aperçoit dans le ciel un astre 
qui ressemble à une étoilo, et si cet astre no se trouve pas sur la 
carte, on pourra en conclure que c'est une planète; ou au moins il 
y aura una grande probabilité pour qu'il en soit ainsi, car nous 
verrons plus lard qu'il peut se présenter certaines circonstances 
exceptionnelles qui fassent que cetlo conclusion soit inexacte. 

S 248. Lorsqu'on veut trouver la position qu'une planèlo occupe 
danslo ciel, un jour donné, on poul se servir avec avantage des in- 
dicattons fournie* parla Cûtmaiuancedet it-mpu On trouve, en effet, 
dans ce recueil, les valeurs que doivent prendre s ÙCC&asiv ornent 
I ascension droite ei la iléclinaisun de cbacUD des astres donl nous 
nous occu|>onâ, valeurs qui ont été calculées d'avance, d'après la 
connaissance qu'on a du mouvement do ces astres, et qui corres- 
pondent à des époques assez rapprochées lus unes îles autres. En 
y prenant l'ascension droite et la déclinaison de la planète que l'on 
cherche, pour l'époque particulière dont il s'agit, puis reportant 
colle ascension droite et cette déclinaison sur une carte on sur un 
globe-, on verra tout de suite au milieu de quelle- constellation se trouvé 
la planète, et comment elle est placée dans celte constellation. Dès 
lors il suffira do jeter un coup d'œil sur le ciel pour y reconnaître 
immédiatement la planète. 

L'observation montre que les planètes visibles à l'œil nu ne s'é- 
cartent jamais beaucoup du grand cercle de l'écliptique. Cotte cir- 
constance fait que, pour arriver a reconnaître une de ces planèles 
dans le ciel, on peut se contenter de savoir ii quelle lieure elle passe 
an méridien, en se servant d'une carte lellequo celle qui se trouve à 
la page 173 (planche II), elqui donne le développement des régions 
équaloriales de la sphère. Voici en quoi consisle la marche qu'on 
doit suivre pour cela. Observons d'abord que la carte porte, au haut 
et au bas, l'indication des divers jours do l'année, se succédant de 
droite à gauche, et commençant au 22 septembre, qui correspond à 
l'équinoxe du prinUfips : les choses ontété disposées de telle ma- 
nière que, si l'on joint par une ligne droilo les divisions du haut et 
du bas de la carte qui correspondent à un même jour, au 1 5 janvier 
par exemple, celle ligne passe par les points du ciel qui traversent 
le méridien à minuit, le 4 !> janvier. Observons encore que, outre les 
degrés d'ascension droite, les heures de temps sidéral se trouvent 
inscrites en chiffres romains le long de l'équateur, et aussi au bas 
do la carte, immédiatement au-dessus de la ligne qui contient l'in- 
dication des jours. Il est aisé de se rendre compte de la disposition 
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de ces heures, qui vont de 0 à 24 à partir du point équinoxial du 
printemps, et de comprendre comment ou peut s'en servir: on verra 
par exemple que, le 4 5 janvier, à minuit, il est 7" 34"" de temps 
sidérai. Supposons donc que l'on veuille trouver la place que la 
planète Vénus occupe dans le ciel le 4 mars 1851. V Annuaire du 
Bureau de* longitudes, qui donne !es heures des passages des prin- 
cipales planètes au méridien, pour le 1", le 1 1 et le 21 de chaque 
mois, indique que, le 4 mars 1851 , Vénus passe au méridien do 
Paris à 9"7 ,n du matin, temps moyen ; ce qui, d'après la valeur de 
l'équation du temps (§184) pour ce jour-là, équivaut à 8" 55° do 
temps vrai. Or on voit sur la carte que le 3 mars, à minuit, il est 
lOMO-de temps sidéral ; si à ces 1 0" 39 m on ajoute 8 h 53'", quo 
l'on peut prendre sans grande erreur pour des heures et minutes 
sidérales, on trouve que le i mars, à 8''5i) n du matin, temps vrai, 
il ost 19 1 ' 3i ,u de temps sidéral, En prenant, au has do la carte, la 
division qui correspond à I9"3i m , et menant par cette division une 
ligne droite perpendiculaire à l'équateur, on trouvera sur celle ligno 
les points delà sphère céleste qui passent au méridien de Paris le 
matin du 4 mars 1851, à 8" 55"' de temps vrai, ou à 9" 7 m de temps 
moyen. La planète Vénus doit donc être quelque part sur cette 
ligne ; et comme elle n'est jamais très éloignée de l'écliptique, ollo 
doit se trouver dans le voisinage du poiot où la ligne courhe qui 
représente l'écliptique est rencontrée par la ligne droite dont nous 
venons de parler. On voit par là qu'à celte époque, Vénus doit être 
un peu à l'orient des étoiles principales do la constellation du Sa- 
gittaire, ce qui permet de la trouver immédiatement dans le ciel. 

§249. Zodiaque. — Nous venons de dire que les planètes 
visibles à l'œil nu ne s' écartent 
jamais beaucoup de l'écliptique. 
Les anciens avaientobservé que 
leur dislance à ce grand cer- 
cle, d'un coté ou de l'autre, ne 
dépassait jamais 8 degrés: en 
sorte que, si l'on imagine une i 
zone enveloppant la sphère tout 
le long de l'écliptique, et s'éten- 
dant de part et d'autre de ce 
cercle jusqu'à une distance de 
8 degrés, fig. 303, les planâtes 
restent toujours à son intérieur. 
C'est à celle zone, d'une largeur 
otalede 10 degrés, que les anciens ont attribué le nom de zodiaque 
38. 
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Noua avons indiqué (§ ^ 29) en quoi consiste la division de l'é- 
cliptique en douze signes, division qui a été longtemps adoptée par 
les astronomes. Si par chacun des points do division on mène un arc 
de grand cercle perpendiculaire à l'écliplique, ces douze arcs par- 
tageront le zodiaque en douze parties égales, qui sont ce qu'on 
nomme les signes du zodiaque. On aLtribue à ces signes les noms 
que nous avons déjà fait connaître comme élant ceux des signes de 
l'écliptique. 

g 250. Distinction des planètes en deux espèces, — Les 

planètes se meuvent sur la sphère céleslo on restant toujours dans 
le voisinage de l'écliptique, et parcourant successivement les di- 
verses régions du ciel que traverse co grand cercle. Maïs elles ne 
conservent pas constamment la même position par rapport au so- 
leil ; tantôt elles se rapprochent de loi, taniôi elles s'en éloignent ; 
elles se placent, lanlôt à l'orient, tantôt à l'occident de cet a?trc. 
En examinant pendant un certain temps les diverses positions 
qu'elles prennent ainsi relativement au soleil, on reconnaît qu'elles 
ne se comportent pas toutes de même : les unes ne s'éloignent ja- 
mais do cet astre au delà do certaines limites, et lorsqu'elles oui 
atteint ces limites, elles commencent à so rapprocher do lui ; les 
autres, au contraire, s'en éloignent à toute distance, jusqu'à se pla- 
cer de temps à autre au point de la sphère qui lui est diamétrale- 
ment opposé. Les planètes de la première espèce, celles dont la 
distance au soleil reste toujours comprise entre des limites fixes, 
sont ce qu'on nomme les planètes inférieures; les autres sont dési- 
gnées sous le nom de planète» supérieures. 

Parmi les planètes connues des anciens, il y en a deux infé- 
rieures: ce sont Mercure et Vénus. Les trois outres, Mars, Jupiter 
et Saturne, sont des planètes supérieures. 

§ 25) . Mouvement apparent des planètes Inférieures. — 
Si l'on observe Vénus a une époque convenablement choisie, on la 
voit le soir, peu de temps après le coucher du soleil, dans la région 
du ciel qui avoisine le point de l'horizon où lo soloil a disparu. Elle 
se montre comme une des plus brillantes étoiles du firmament. 
Bientôt le mouvement diurne du ciel, auquel la planète participa 
comme tous les autres astres, l'amène elle-même jusqu'à! horizon, et 
elle disparaît à son tour. Les jours suivants, on voit encore Vénus à 
la même heure, el dans la même région du ciel ; mais elle parait du 
plus en plus éloignée du point de l'horizon où le soleil s'est couché, 
et elle se couche elle-même de plus en plus lard. Il y a, sous ce rap- 
port, de l'analogie entre les apparences que présente le mouvement 
de Vénus sur la sphère, et celles du mouvement de la lune à partir 
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d'une nouvelle lune (§193); cependant il existe entre ces deux mou- 
vements une différence essentielle qu'il faut signaler : c'est que le 
changement qu'on observe d'un jour au lendemain, dans la posi- 
tion de l'astre par rapport à l'horizon, après lo coucher du soleil , 
est beaucoup moins sensible pour Vénus que pour la lune. 

Ces apparences résultent évidemment do ce que la planète, située 
à l'est du soleil sur la sphère céleste, s'éloigne de plus en plus de 
lui, en s'avançant vers l'orient. Au bout do quelque temps, Vénus 
cesse de s'éloigner du soleil, et commence au contraire à s'en rap- 
procher peu à peu ; en sorte que l'on continue à la voir le soir, un 
peu après le'coucher du soleil, mais dans des positions de plus en 
plus voisines du point de l'horizon où le soleil a disparu. Bientôt la 
planète se trouve si près du soleil qu'on ne peut plus la voir ; lorsque 
la lueur crépusculaires'est assez affaiblie pour queVénus puisseêtra 
aperçue, cette planète s'est déjii abaissée au-dessous de l'horizon. 

Après ^quelques jours, pendant lesquels Vénus ne peut pas être 
aperçue, on peut l'observer de nouveau, mais à l'ouest du soleil. 
Alors on la voit le malin, du- côlé de l'orient, quelque temps avant 
le lever de cet astre; car, en vertu do la nouvelle position qu'elle 
occupe sur la sphère, elle se lève et se couche avant lui. En l'ob- 
servant pendant un assez, grand nombre de jours successifs, le 
matin, peu de temps avant le lever du soleil, on reconnaît qu'elle 
s'éloigne de cet astre vers l'occident ; on la voit do plus en plus 
loin du point de l'horizon où il va se lever. Bientôt sa dislance au 
soleil n'augmente plus, et elle commence à se rapprocher de lui peu 
à peu ; on la voit toujours' le matin , avant le lever du soleil, mais 
elle se trouve dans des positions de plus en plus voisines du point 
où cet astre doit apparaître au bout de quelques instants. 

Enfin la planète se rapproche tellement du soleil, qu'on cesse de 
la voir pendant plusieurs jours. Lorsqu'on l'aperçoit de nouveau, 
elle se retrouve à l'est du soleil ; c'est le soir qu'elle est visible, et, 
à partir de là, on la voit repasser successivement par les diverses 
positions qu'on lui avait vu prendre précédemment. Vénus, en un 
mot, oscille de part cl d'autre du soleil, en restant toujours a peu 
près sur le grand cercle de l'écliptique. Se trouvant, à certaines 
époques, à peu près dans la direction du soleil S, fig. 304, elle 
marche de S en A ; puis elle revient de A en S, dépasse le soleil S, 
et va de S en B ; enfin elle retourne de B en S ; et à partir de là elle 
recommence comme précédemment. On la voit le soir, après lecou- 
cher du soleil, tant qu'elle est entre S et A ; on la voit, au contraire, 
le matin, avant le lever du soleil, tant qu'elle est entre S et B. Dam 
ce mouvement, sa vitesse va en diminuant tant qu'elle s'éloignedu 
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soleil, et en augmentant, au contraire, lorsqu'elle s'en rapproche. 



planète, par rapport au soleil, c'est-à-dire le temps qu'elle met, 
en partant du point A, a revenir au môme point A, est en moyenne 
de 584 jours, 

g 253. Lesoleilse mouvant constamment le long de l'écliptique, 
il est clair que Vénus ne doit pas avoir, par rapport aux étoiles, lo 
même mouvement apparent que par rapport au soleil. On se fera 
une idée de ce mouvement de Vénus par rapport aux étoiles, en 
imaginant qu'elle oscille le long de l'arc AB, de part, ol d'autre du 
soleil S, etqu'en même temps le soleil emporte cet arc dans son 
mouvement annuel sur !a sphère. Il doit en résulter évidemment, 
pour Vénus, un mouvement irrégulier sur la sphère : sa vitesse 
doit être tantôt grande, tantôt petite, et'même il peut arriver que 
celte vitesse change de sens, lorsque la planète se trouve vers le 
milieu de l'arc AB, et qu'elle parcourt cet arc de l'est à l'ouest. 
C'est, en effet, ce qui arrive, comme l'indique l'observation. 

Pour étudier la marche do Vénus parmi les étoiles, il faut opérer 
comme nous avons déjà fait pour le soleil et pour la lune. Chaque 
jour on peut marquer sur un globe céleste, ou surune carte, la po- 
sition où se trouve la planète, soit que cette position ait été déter- 
minée à la simple vue par la comparaison des distances de l'astre 
aux étoiles qui sont dans son voisinage, soit que, pour plus d'exac- 
titude, on l'ait obtenue par la mesure de son ascension droite et de 
sa déclinaison. On voit ainsi que Vénus se meut à peu près suivant 
le grand cerclodo l'écliptique, en passant tantôt d'un côlé, tantôt do 
l'autre côté de ce cercle; son mouvement, qui est généralement di- 
rect, comme celui du soleil, est tantôt accéléré, tantôt retardé ; do 
temps à autre, le sensdo ce mouvement change, et il s'effectue pen- 
dant un certain nombre de jours de l'est à l'ouest, pour reprendre 





Les plus grandes 
digressions orientales 
STA , et occidentales 
STB, de Vénus n'ont 
pas toujours les mô- 
mes valeurs, sans ce- 
pendant varier beau- 
coup d'une époque à 
une autre; elles res- 
tent comprises entre 
45" et 47° 3 environ. 
La durée d'une oscil- 
lation complète de la 
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ensuite le sens direct qu'il avait d'abord. La fig. 303 est la repro- 
duction d'une partie de la carte de !a page 171 (planche 11) sur la- 
positions successives 
de Vénus, de G en C 
jours, depuis le 27 sep- 
tembre 1 850 jusqu'au 
7 mars 1 851 . On voit 
que la route suivie par 
la planète, dans cet 
intervalle de temps , 
se trouve en partie au 
sud, en partie au nord 
de l'écliptiquo , sans 
s'éloigner beaucoup de 
vu grand cercle , ni 
d un coté, ni de l'autre. 
J.e mouvement do Ve- 
nus est d'abord direct 
jusqu'au 26 novembre 
■INîiU; puis il devient 
rétrograde du 26 no- 
vembre 1 H-'IO au djan- 
vier 1851, et en mémo 
lemps l'astre passe du 
sud au nord do l'é- 
cliptiquo. A partir du 
0 janvier 185) , le 
mouvement redevient 
direct , et se conserve 
ainsi jusque vers le 
milieu do 1852. A 
partir de cette der- 
nière époque, Vénus 
roprcod de nouveau un 
mouvement rétrogra- 
de, depuis lo 29 juin 
josqu'au \ 0 août sui- 
vant, comme on lo voit 
sur la fig. 306; puis 
son mouvement est encore direct pend; 
ainsi de suite. 
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On nomme stations de la planète, les positions par lesquelles elle 
passe, lorsque son mouvement change n'osons, c'est-à-dire lorsque 
te mouvement, de di- 
rect qu'il était, devient 
rétrograde, ou inver- 
sement. 

D'après ce que nous 
venons de voir, Vénus 
décrit sur la sphère 
une ligne présentant 
certaines sinuosités de 
part et d'autre de l'f- 
cliplique, et formée de 
parties successives où 
lu planète est animée 
alternativement d'un 
mouvement direct et 
d'un mouvement ré- 
trograde. La durée 
moyenne de 1 inter- 
valle de l emps pendan t 
lequel le mouvement 
est direct, comprend 
envi/on 512 jours : la 
durée de son mouve- 
ment rétrograde est 
beaucoup plus courte, 
et seulement de 43 
jours environ. Quant 
au temps que Vénus 
emploie à faire le tour 
du ciel , il n'est pas 
loujours le même, puis- 
que sa vitesse varie 
d'une époque à une 
autre , et que souvent 
elle change de sens ; 
mais, la planète ne 
faisant qu'osciller do 
part et d'autre du so- 
leil, il esl a,sâ de voir qu'en moyenne ce temps est le memeque celui 
de la révolution du soleil autour de la terre, c'est-à-dire d'une année. 
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. § 253. Pour expliquer les apparences du mouvement de Vénus, 
tes anciens ont eu recours à l'hypothèse de i'épicycle et du défé- 
rent, dont nous avons déjà parlé à l'occasion du soleil (§ 145) et 
de !a lune (§ 2 1 3). Ils ont supposé que la planète V, fig. 307, se 
meut sur un cercle dont le centre G parcourt lui-même un autre 
cercle ayant la terre T pour centre ; et pour tenir compte do ce qua 
Vénus semble osciller do part et d'autre du soleil en s'en écartant 
également des deux cotés, ils ont admis que le centre C de I'épi- 
cycle se meut sur le déférent de manière à être toujours sur la 




ligne droite qui joint la terre T au soloil S. On comprend sans 
peine, en effet, qu'une pareille hypothèse peut facilement rendre 
compte à la fois du mouvement oscillatoire do la planète par rap- 
port au soleil, et de son mouvement alternativement direct et ré- 
trograde par rapport aux étoiles. 

Si le plan de I'épicycle coïncidait exactement avec le plan de le- 
cliptique. Vénus devrait paraître constamment sur ce dernier cercle , 
mais il suffit de supposer quo le plan de I'épicycle est un peu obli- 
que par rapport au plan fie l'orbite apparente du soleil, pour expli- 
quer le transport de la planète, tantôt d'un coté, tantôt de l'autre 
de l'écliplique. 

Dans les circonstances du mouvement apparent de Vénus, i! n'y a 



rien qui puissedélormifierla grandeur du rayon du délièrent, ni celle 
du rayon do l'é[>ir\ do. ; M : , ;ipprn , i seul ri» ces deux rayons est déter- 
miné par la condition que l'angle ATS soil égal à la valeur de la 
plus grande digression orienlaleou occidcnlale do Vénus, valeur qui 
est d'environ 46°. On explique tout aussi bien les apparentes en 
donnant au déférent le rayon TC, fig. 30S, au lieu du rayon TC, 
et augmentant le rayon del'épicyclo dans le même ra|iport ; pourvu 
que le centre de l'épicycle (C ou C) se meuve autour de la terre 




en restant toujours sur la ligne TS, et que la planète (Vou V) em- 
ploie toujours le même temps à parcourir l'épicycle, les apparences 
resteront exactement les mémos. Mois alors rien ne s'oppose à ce 
que l'on augmente le rayon du déférent, jusqu'à le rendre égal au 
rayon môme TS de l'orbite apparente du soleil ; ce qui revient à 
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supposer que Vénus décrit un épicycle dont le centre, coïncidant 
avec le centre du soleil, est emporté par cet astre dans son mou- 
vement annuel autour de la terre. Nous faisons abstraction ici, bien 
entendu, des irrégularités du mouvement apparent du soleil autour 
de la terre; et, pour arriver à nous expliquer grossièrement les 
principales circonstances du mouvement de Vénus, nous regardons 
le soleil comme décrivant un cercle dont la terre occupe le centre. 
Nous voyons donc que l'on peut se rendre compte du mouvement 
apparent do la planète 'qui nous occupe, en lui faisant parcourir 
un cercle autour du soleil comme centre, et supposant que le so- 
leil emporte cette orbite avec lui dans son mouvement autour de la 
terre. 

L'observation a permis devérifier que c'est en effet ainsi que les 
choses se passent. Une particularité que nous n'avons pas encore 
signalée, et qui élait inconnue aux anciens astronomes, a montré 
que la planèto tourne autour du soleil, et ne reste pas toujours en 
deçà de col astre en parcourant son épicycle, comme ils le croyaient. 
Vénus est un globe qui n'est pas luminenx par lui-même; de même 
quo la lune, celte planète reçoit sa lumière du soleil, et c'est ce qui 
fait que nous pouvons l'apercevoir. L'hémisphère de Vénus qui se 
trouve ainsi éclairé par lo soleil n'occupe pas toujours la même 
position par rapport à nous, et il doit en résulter des phases ana- 
logues à celles de la luno. C'est ce quo reconnut Galilée, dès qu'il 
cutdirigé une lunellevers cette planète. Or, en suivant les modifica- 
tions qu'éprouvaient successivement ces phases, il s'assura qu'elles 
s'accordaient complètement avec l'idée d'un mouvement de la 
planète sur une circonférence do cercle ayant le soleil pour centre. 
Dans un pareil mouvement. Vénus doit se montrer à nous sous 
formo d'un cercle lumineux, lorsqu'elle est en V, fig. 309 : en allant 
de V en V, elle doit passer insensiblement de la formo que nous 
venonsd'indiquerà colle d'un demi-cercle lumineux : do V en V", 
elle doit prendre la forme d'un croissant de plus en plus délié ; en 
V" elle doit être tout à fait invisible; enfin en allant do V" en V", 
puis en V, elle doilrepasser exactement par les mêmes phases, mais 
dans un ordre inverse. L'observation altontivo des phases de la 
planète a montré à .Galilée que c'était précisément de cette manière 
que les choses se passaient. Si Vénus décrivait un épicycle en 
restant toujours entre le soleil et la terre, ou toujours au delà du 
soleil, ou bien encore si l'épicycle de Vénus embrassait le soleil, en 
ayant son contre notablement éloigné de cet astre, il en résulterait 
dans la succession des phases dos circonstances essentiellement dif- 
férentes de celles qui correspondent au cas où la planète décrit un 
39 
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cercle autour du soleil comme centre, circonstances dont on aurait 
pu facilement constater l'existence par l'observation. 

En même temps que Vénus présente des phases diverses, son 
diamètre apparent change de grandeur, en raison de l'augmenta- 
tion ou de la diminution de sa distance à la terra. Cette variation 
du diamètre apparent s'«nectue même dans des limites assez élen- 
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dues, comme on peut le voir par les jig. 310 a "31 3 qui montrent 
les diverses formes de la planète, construites à une même échelle. 
La première de res formes, fig. 310, correspond au cas où Vénus 
est en V, fig 309 : la seconde, fig. 31 1 , se rapporte à une position 
movennoenlroVet V ; la troisième, fig. 313, est celle que l'on ob- 
serve lorsque Vénus est en V ; et la quatrième, fig. 313, est re- 
lative à une position intermédiaire entre V et V". Le cercle ponc- 
tué, fig. 314, fait voir la grandeur que présenterait le disque de 
Vénus, si l'on pouvait l'apercevoir, lorsqu'elle est ou V". Dans cette 
dernière position, V", c'est l'hémisphère non éclairé de la planète 
qui est tourné do notre coté; en sorte qu'on ne peut pas la voir 
directement : mais, do temps à autre, lorsquo la planète passe dan» 
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la partie V" de son orbite, on la voit se projeter sur le disque du 
soleil, sous forme d'un cercle noir qui a précisément les dimensions 
que présente le cercle ponctué de la fig. 31 i. 




F. 310. F. 311. Flg. 31!. Fig. 313. Fi(. 31*. 



§254. Le mouvement apparent do Mercure cstloutà fait ana- 
logue à celui do Vénus. Celle planète, qui est beaucoup moins bril- 
lante que Vénus, peut être observée comme elle, tantôt le soir, peu 
de temps après le coucher du soleil, tantôt le matin, peu de temps 
avant le lever du mémo astre; on reconnaît ainsi qu'elle semble 
osciller de part et d'autre du soleil, en restant toujours à peu près 
sur le grand cercle de lecliplique. Mais ce mouvement oscillatoire 
présente inoins de régularité que celui de Vénus. Les plus grandes 
digressions orientales et occidentales de Mercure n'ont pas loujours 
la môme valeur; elles varîeot entre 1 6° et 28"-^. La durée d'une 
oscillation complète de celte planète par rapport au soleil, c'est-à- 
dire le temps qu'elle met à aller de sa plus grande digression orien- 
tale à sa plus grande digression occidentale, et à revenir ensuite à 
sa première position, varie de i 06 jours à 1 30 jours. 

L'hypothèse qui avait servi aux anciens astronomes à ae rendre 
compte des circonstances du mouvement apparent de Vénus, a été 
également adoptée par eux pour Mercure ; seulement elle a dû ûlro 
compliquée de l'addition de nouveaux épicycles, comme nous l'a- 
vons déjà indiqué pour la lune (§243), en raison des irrégularités 
que nous venons de signaler, dans le mouvement de la planète 
qui nous occupe. Les raisons que nous avons développées, et qui 
nous ont conduit à admettre que Vénus décrit un cercle dont le 
centre coïncide avec le contre du soleil, sont applicables ii Mer- 
cure. Les phases que présente relieplanéicinonirenlque.uoninie 
Venus, elle tourne autour du soleil . seulemont on serait trop loin 
de la réalité si I on admettait qu'elle dérrii uniformément un cercle 
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dont le centre est au centre du soleil ; on approche beaucoup plus 
do la vérité en regardant la planète comme décrivant un cercle ex- 
centrique au soleil, et cela avec une vitesse variable entre certaines 
limites. 

.Mercure se mouvant ainsi autour du soleil, sur uno orbite que 
le soleil emporte avec lui dans son mouvement apparent autour de 
la terre, i! en résulte pour la planète un mouvement irrégulier par 
rapport aux étoiles; elle traverse les constellations zodiacales, tan- 
tôt rapidement, tantôt lentement, et de temps à autre son mouve- 
ment, qui est généralement direct, devient rétrograde pendant 
quelques jours, pour reprendre cnsuiLo lo sens direct qu'il avait 
précédemment. La durée de culte rétrogradation de la planèLe est 
moyennement d'environ 23 jours. Mercure, comme Vénus, emploie 
en moyenne une année à Taire le tour du ciel, c'est-à-dire à par- 
courir les diverses constellations zodiacales. 

§ 255. Mouvement apparent de» planètes eupérlenrea. — 
Nous avens dit que les planètes supérieures se distinguent des pla- 
nètes inférieures, en ce que les premières s'éloignent du soleil à 
toute distance, jusqu'à se placer en opposition avec cet astre, tan- 
dis que les dernières ne font qu'osciller de part et d'autre du so- 
leil, sans s'en éloigner au delà de certaines limites. Mais quand on 
examine le mouvement des planètes supérieures par rapport aux 
étoiles, on trouve, au contraire, que ce mouvement est tout à fait 
analogues celui des planètes inférieures. 

Considérons en particulier la planète Mars. En marquant sur une 
carie céleste la suite des positions qu'elle occupe successivement 
dans le ciel, on voit qu'elle se meut à peu prés suivant le grand 
cercle de l'écliplique. dont elle ne s'écarte que de petites quantités, 
tantôt d'un côté, tantôt de l'autre. Après avoir marché pendant un 
assez long temps dans le sens direct, elle rebrousse chemin, et se 
meut pendant quelque temps en sens contraire ; puis elle reprend 
son mouvement direct, pour rétrograder plus lard comme elle vient 
déjà de le faire, et ainsi de suite. La jig. 315 montre la route dé- 
crite par Mars à la fin de l'année 4 851 et au commencement de 4 853. 
On voit qu'après s'être avancéo du côté de l'orient jusqu'au iO dé- 
cembre 1851 , laplanètea rétrogradé jusque vers le 34 février -18 5 2, 
et qu'ensuite elle a repris son mouvement direct. Mars conserve 
son mouvement direct pendant environ 707 jours, ou près de deux 
uns: la durée de son mouvement rétrograde est beaucoup plus 
courte, et se compose seulement d'environ 73 jours : en sorte que 
chaque période complète du mouvement de Mars, comprenant à la 
fois son mouvement direct at le mouvement rétrograde qui le suit, 
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renferme environ 780 jours, ou 1 ans et 50 jours. Mars fuil tout le 
lour du riel dans un espace de temps qui se compose, en moyenne, 
do f.K7 jours 

son mouvement di- H 

rerl. M.irf ne se meut H 

aussi rapidement que I 

le soleil sur l'écliplî- H 
que. Il en résulte que 

co dernier astre prend H 

toujours de l'avance I 

sur lu planète ; elle H 

semble constamment I 

marcher de l'orient à H 

l'occident , par rap- H 

port à lui. Tantôt ce I 1 

mouvement apparent I 

lient à l'excès de la H 

vitesse du soleil sur I 

celle do la planète, I ! 

lorsquecelle-cisemeut H 

d'un! mouvement di- I 

rect; tantôt il est dû I 

à ce que la planète se H : 

meut réellement vers H 

l'occident sur la sphè- H 

re, tandis que le soleil I 

conserve toujours son I 

mouvement vers l'o- I 

rient. Lorsque la pla- H 

nète Mars se trouve à H 

peu près dans la même H ' ! 

région du ciel que le H .... 

soleil, celui-ci la dè- H 

passe bientôt, et elle H 

s'en éloigne déplus en D 

plus vers l'occident, H 

so ^^^^K^^^^^^^^^^^B^^^H 
trouve en opposition ; Flg. 315. 

alors, en continuant à 

marcher dans le même sens par rapport a lui , cllo commence il 
s'en rapprocher du côté oppose ; bientôt elle l'atteint, puis recom- 
39. 
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menée à s'en éloigner du coté do l'occident, el ainsi de suite 

Ce* diverses circOOSUnCtt sont des conséquences naturelles du 
In manière dont Mars se déplace parmi les étoiles Mais 1 observa- 
tion indique quelque lïiose do plus : elle far. voir que les change- 
ment!) du grandeur et de sens qu'éprouve la vitesse de la pianote, 
parmi les constellations, sont intimement lits a la position qu'elle 
occupe par rapport au soleil. l-orsqueMars se trouve dans la mémo 
région du ciel qtiete soleil, erst-a-dire au moment delà conjonction 
de la planète, Minant l'expression consacrée, celle-ci occupe lomi- 
l.oii de l'arc qu'elle décrit d'un mouvement il.recl . Lorsque la pla- 
nèW est on opposition, elle su trouvo au milieu de 1 arc qu'elle do- 
rril d'un mouvement rétrograde. Le mouvement de la planète change 
do sens, de direct qu'il était il dovient rétrograde, lorsqu'elle esta 
l'occident du soleil et à 1 37' rie distance de cet astre ; le mouve- 
ment rétrograde continue jusqu'à ce que la planète, après son op- 
position, so soit rapprochée du soleil, de manière à n en être plus 
qu'à une distance do 137', riu coté do l'orient, et alors le mouve- 
ment devient de nouveau direct. On voit par là que le soleil joue 
un rôle importai] L dans lo mouvement apparent rie la planète Mars,- 
tout aussi bien que dans celui des planètes inférieures. 
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g 256. Voyons maintenant de quelle manière on aslparvopu à se 
rendre compte des cireons lances que nous venons rie signaler dans 
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le mouvement apparent de Mars sur la sphère céleste. Ce mouve- 
ment apparent se composant d'une succession périodique et régu- 
lière de mouvements directs et de mouvements rétrogrades do la 
planète parmi les étoiles, comme cela a lieu pour Vénus et pour 
Mercure, les anciens ont clierclié à l'expliquer par des moyens ana- 
logues. Ils ont reconnu qu'on pouvait en effet regarder Mars comme 
décrivantun épicycle, dont le centre parcourait lui-même undéfé- 
rent ayant la terre pour centre ; et pour que les choses se passent 
comme nous l'avons indiqué à la (in du paragraphe précédent, ils 
ont été conduits à admettre que !a planète M, fi<j. 3 1 6, décrit son 
épicycle dételle manière que le rayon CM qui la joint au centre de 
ce cercle soit toujours parallèle à la ligne TS qui joint la terre au 
soleil ; lorsque le soleil va de S en S', et que le centre do 1 épicycle 
va de C en C, la planète se place sur 1 épicycle en un point M', 
loi que CM' soit parallèle à TS'. Si l'on examine les diverses po- 
sitions dans lesquelles ta planète M vient se placer successivement 
d'après cette hypothèse, on reconnaît qu'en effet son mouvement 
présente bien les diverses particularités que l'observation indique 
dans le mouvement apparent de Mars. 

Les apparences du mouvement de Mars se trouvent donc expli - 
quées, comme celles des mouvements de Vénus et de Mercure, en 
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admettant que la planète se meut sur un épicycle dont le centre par- 
court un déférent. Mais il y a une différence essentielle entre ïhy> 
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pothèse des anciens relative aux deux planètes inférieures, et celle 
nui se rapporte à la planète Mars. Dans celle-ci, c'est le rayon de 
t'épicycle passant par la planète qui est constamment dirigé comme 
la ligne TS: dans celle qui se rapporte aux planètes inférieures, au 
contraire, c'est le rayon du déférent passant par le centre de l'épi- 
cyclo qui satisfait à cette condition. Mais l'examen attentif de l'hy- 
pothèse relative à Mars fait voir qu'on peut facilement la modifier 
de manière à faire disparaître cotte différence capitale, et voici com- 
ment. Supposons qne de la terre T comme centre, fig. 31 7, on dé- 
crive une circonférence do cercle, avec un rayon TO égal au rayon 
CM de l'épicycle. Il est aisé de voir que la distance MO, ou M'O', de 
la planète au point où cette circonférence de cercle est rencontrée 
par la ligne qui joint la terre au soleil, conserve loujours la même 
grandeur : car, CM' étant égal et parallèlo à TO', la figure TO'M'i .' 
est un parallélogramme, et par conséquent M'O' est égal à C'T, 
c'est-à-dire égal au rayon du déférent. On pout donc dire que la 
planète se trouve loujours sur un cercle décrit avec le rayon TC du 
déférent, et ayant pour centre le point 0 ou 0' déterminé comme 
nous venons de le dire. Mais ce dernier cercle, comprenant la terre 
T à son intérieur, n'est autre chose qu'un excentrique. Ainsi on 
expliquera tout aussi bien les circonstances du mouvement de Mars, 
on admettant que cette planète se meut sur un excentrique, dont le 
centre décrit un cercle autour de la terre, qu'en admettant qu'elle 
se meut sur un épicycle, dont lo contre décrit on déférent, comme 
l'avaient fait les anciens. Dans la nouvelle hypothèse, le rayon O'M' 
de l'excentrique a la grandeur que l'on attribuait au rayon TC du 
déférent dans l'ancienne, et le rayon TO du cercle décrit autour de 
la terre par le centre de l'excentrique, est égal au rayon CM de 
l'épicycle ; de plus on doit admettre que le centre de l'excentrique 
se meut autour de la terre, de manière à se trouver toujours sur lu 
ligne qui joint la terre au soleil. 

Comparons maintenant cette nouvelle hypothèse avec celles que 
les anciens admettaient pour Vénus et Mercure, et nous verrons 
qu'elle* consistent toutes à regarder la planète comme parcourant 
un cercle dont le centre tourne lui-même autour de la terre, avec 
la condition que co centre reste toujours sur la ligne droite 
menée de la terre au soleil. Dans le cas de Vénus et de Mer- 
cure, le cercle que décrit chacune de ces planètes n'a pas un rayon 
assez grand pour comprendre la terre àson intérieur, etil en résulte 
qu'il prend le nom d'épicycle ; dans le cas de Mars, ce cercle décrit 
par la planète environne la terre, et devient ainsi un excentrique : 
mais sauf cette différence, qui tient uniquement à In grandeur du 
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rayon du cercle décrit par la planète, le mouvement de Mars se 
trouve expliqué exactement delà même manière que ceux de Vénus 
et Mercure. 

Nous pouvons aller encore plus loin. Lorsque nous nous sommes 
occupé du mouvement de Vénus, nous avons remarqué qu'aucune 
circonstance du mouvement apparent de la planète ne pouvait faire 
connaître les dimensions absolues des rayons de Icpieyde et du dé- 
férent, et que le rapport seul de ces rayons était déterminé; nous 
on avons conclu que nous pouvions prendre le rayon du déférent 
égal à celui de l'orbite apparente du soleil autour de la lerre, et en 
conséquence faire culucider constamment lu centre do I épicycle do 
Vénus avec le soleil. Hien ne nous empêche de faire exactement la 
même chose pour la planèle Mars. Nous avons trouvé qu'on peut se 
rendre compte de son mouvement appareil!, en la faisant mouvoir 
sur un excentrique, dont lo contre tourne autour do lu terre do ma- 
nière à rester toujours sur la li.L'iie qui joint la terre au soleil. Les 
dimonsions absolues do l'excentrique et du cercle que décrit son 
centre n'étant nullement déierminées par les circonstances du mou- 
vement apparent do la planète, on peut les choisir do telle manière 
que lo centre de l'excentrique coïncide avec le rentre du soleil. On 
voit donc que lo mouvement apparent do Mars, aussi bien que ceux 
de Vénus et de Mercure, peut s'expliquer en admettant que la pla- 
nète tourne autour du soleil, et que col astre, dans son mouvement 
annuel autour de la lerre, emporte avec, lui l'orbite qu'olledécrit ainsi. 

Mars, en se mouvant autour du soleil, comme nous venons de lo 
dire, le long d'une orbite qui com- 
prend la terre à son intérieur, ne 
doit pas présenter la succession 
dos phases quo nous présente 
Venus. Quelle que soit la position / 
quo )a planète occupe sur son / 
orbite, nous voyons toujours la ! 
plnsgrande partie de l'hémisphère 1 
qu'elle tourne vers le soleil, et qui \ 
est éclairé par cet astre. Le plan 
du cercle qui limite l'hémisphère \ 
éclairé, et celui du cercle qui li- 
mite l'hémisphère visible do la 
terre, font entre eux le même 
angle que les lignes SM, TM , 
fiij. 31 8, qui joignent le soleil et 
la terre à la planète. Or i| est. facile dn voir que, dans lonlos les 
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posilions de Murs sur le cercle M'MM", cel angle ne peut pas do- 
venir bien grand, et que c'est il peu près dans la position parti- 
culière qui a été donnée au point M sur la ligure, que cet angle a sa 
plus grande valeur : aussi la planète, que l'on voit sous forme d'un 
disque circulaire, lors des oppositions M' et des conjonctions M", 
ne se montre-t-elle jamais sous une forme bien différente d'un 
cercle, quoique cependant la déformation qu'elle éprouve entre les 
oppositions et les conjonctions soit très sensible. 

§ 257. Les doux autres planètes supérieures connues des anciens, 
Jupiter et Saturne, présentent dans leur mouvement des circonstan- 
ces tout à fait analogues à colles que présente .Mars. Elles se meu- 
vent dans le ciel à peu près le long de l'éclip tique ; leur mouve- 
ment est alternativement direct et rétrograde. La vitesse dont cha- 
cune d'elles est animée, lorsque son mouvement est direct, étant 
plus peliteque la vitesse du soleil sur 1 ecliptique, il on résulte que, 
par rapport au soleil, elles semblent constamment se mouvoir de 
l'orient vers l'occident. Chacune de ces planètes se trouve au milieu 
de l'arc qu'elle décrit d'un mouvement direct, lorsqu'elle est en con- 
jonction, et au milieu de l'arc qu'elle décrit d'un mouvement rétro- 
grade, lorsqu'elle est en opposition. 

Jupi terconserve son mouvementdirect pondant environ 278 jours, 
et son mouvement rétrograde pendant environ 121 jours ; en sorte 
que chaque période complète de son mouvement, comprenant un 
mouvement direct et le mouvement rétrograde qui le suit, a une 
durée de 399 jours. Le mouvement direct de Jupiter cesse, pour 
faire place à son mouvement rétrograde, lorsque la planète s'est 
éloignée du soleil, du côté de l'occident, à une distance de 4 1 5 de- 
grés ; le sens du mouvement de la planète change de nouveau, ce 
mouvement redevient direct, lorsqu'elle s'est rapprochée du soleil, 
du côté de l'orient, jusqu'à la mémo disiancede 1 ISdegrés. Jupiter 
met environ 4 333 jours, ou près de 12 ans, à faire le tour du ciel. 

Le mouvement direct de Saturne dure 239 jours, et son mouve- 
ment rétrograde, 1 39 jours : chaque période complète de son mou- 
vement se compose donc de 378 jours. La dislance de Saturne au 
soleil, à l'occident de cot astre, est de 1 09 degrés, au moment où 
son mouvement commence à devenir rétrograde; le mouvemenLde 
la planète commence à redevenir direct, lorsquo sa dislance au 
soleil, du côté de l'orient, a repris cette même valeur de 109 degrés. 
Saturne emploie 10 759 jours, ou environ 29 ans J à faire tout le 
tour du ciel. 

On comprend tout de suite, d'après cela, que les anciens ont dû 
expliquer les mouvements de Jupiierci de Saturne exactement de la 
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même manière qu'ils onl expliqué le mouvement de Mars ; ils ont 
admis que chacune de ces planètes se meut sur un épicycle dont le 
centre tourne autour de la terre sur un déférent, avec cette condi- 
tion que le rayon de l'épicycle passant par la planète reste toujours 
parallèle à la ligne droite qui joint la terre au soleil. D'ailleurs nous 
pourrions répéter, pour Jupiter et Saturne, le raisonnement qui nous 
a permis de remplacer l'hypothèse des anciens sur le mouvement de 
Mars, par une autre présentant plus d'analogie avec celles admises 
pour Vénus et Mercure. Nous en conclurons donc tout de suileque l'on 
peut se rendre compte des mouvements apparents de Jupiter et de 
Saturne, en admettant que chacune de ces doux planètes décrit un 
cercle autour du soleil, et que cet astre emporte leurs orbites avec 
lui, dans son mouvement annuel auiour de la terre. 

Jupiter et Saturne circulant autour du soleil dans des orbites beau- 
coup plus grandes que celle de Mars, ne présentent pas la moindre 
apparence de phases ; à aucune époque de leur mouvement, leur 
disque n'éprouve la légère déformation que l'on observe dans le 
disque do celle dernière planète. 

§ 238. Système de Ptoiémcc. — Les idées des anciens sur 
le mouvement des planètes nous ont été transmises par les ouvrais 
de Plolémée, aslronome d'Alexandrie, qui ilorissait vers l'an i 30°do 
notre ère. C'est pour cela qu'on donne le nom de système de Plolé- 
mée à l'ensemble des hypothèses qu'ils avaient adoptées et que l'on 
conserva pendant longtemps sans leur apporter de modilication.La 
fi'j. 319 permet de saisir d'un seul coupd'œil l'ensemble decesvs- 
tèmo. La terre T est placée au centre ; autour d'elle se meuvent, à 
peu près dans le mémo plan, les sept astres auxquels ils attri- 
buaient le nom de planètes, et qui sont : la lune L, Mercure m, Vé- 
nus V, le soleil S, Mars M, Jupiter J, et Saturne .s. Nous avons vu 
que, pour rendro compte des principales circonstances du mouve- 
ment des cinq planètes Mercure, Vénus, Mars, Jupiter, et Saturne, 
et notamment de leurs stations et rétrogradations, on avait admis 
que chacune d'elles décrivait un épicycle dont le centre parcourait 
un déférent. Nous avons dit en outre que les rayons des défércnls 
de Mercure et de Vénus, abouiissaot aux centres des épicvcles do 
ces planètes, dovaienl constamment être dirigés vers le soleil ; et 
que les rayons menés de Mars, Jupiter, et Saturne, aux centres de 
leurs épicycles respectifs, devaient toujours rester parallèles à la 
ligne qui joint' la terre au soleil. La /ig. 319 a été construite (lé 
manière à satisfaire à ces condilions. 

L'ordre dans lequel les plancies sont rangées a élé déterminé 
d'après le temps que chacune d'elles emploie à faire le tour du 




année, à parcourir toutes les constellations zodiacales. Les anciens 
supposaient quo les planètes étaient d'autant plus éloignées de la 
lerrequelesduréesdeleursrévoltilionssidérales Étaient plus grandes. 
Quant à Vénus et à Mercure, ils n'étaient pas d'accord sur le rang 
qu'il fallait leur assigner : les uns les plaçaient au delà du soleil, les 
autres entre le soleil et ia terre. Ploléméo adopta colle dernière opi- 
nion, et supposa Mercure plus rapproché de nous que Vénus, parce 
que le temps do la révolution sur 1 epieyele est plus court pour la 
première planète que pour la seconde. 

C'est à cela que se bornaient les idées dos anciens sur la consti- 
tution d'ensemble du syslème planétaire. Ils ne savaient absolument 
rien sur les rapports qui existent entre les distances mutuelles des 
divers corps qui lo composent. 
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Si, aux mouvements des sept planètes autour de la terre, nous 
joignons le mouvement général de rotation de l'ensemble do ces 
planètes et des étoiles autour de l'axe du monde, dans l'espace 
d'un jour sidéral, nous aurons la représentation complète du sys- 
tème astronomique des anciens. 

§ Ï39. Système de Copernic — Plusieurs philosophes du 
l'antiquité avaient émis, sur la constitution rie l'univers, des idées 
tout autres que celles qui étaient admises de leur temps. Les Py- 
thagoriciens supposaient le soleil immobile au centre du monde, et 
attribuaient à la terre un double mouvement de rotation sur elle- 
tnOmo ol de révolution autour du soleil ; d' autres regardaient Mer- 
cure et Vénus comme se mouvant autour du soleil. Copernic, né 
en 1 473, à Thorn, dans la Prusse polonaise, eut la gloire d'ouvrir 
une ère toute nouvelle à l'astronomie, en Taisant revivre ces idées, 
et basant sur elles un système que tous les travaux postérieurs des 
astronomes ont pleinement confirmé, en fournissant un grand nom- 
bre du preuves à son appui. 

Copernic reconnut , eommo nous l'avons fuit précédemment 
{§§ 233 et 336), non-seulement qu'on peut supposer que les centres 
des épicycles do Vénus et de Mercure coïncident avec le soleil, 
mais encore qu'on petit regarder Mars, Jupiter et S.Uurno comme 
:e mouvant également autour de cet astre Pour se rendre corn plé- 
tcmenl compte dos apparences que présentent los mouvements des 
cinq planètes, il n'y avait donc qu'à admettre qu'elles circulaient 
toutes autour du soleil, et que celui-ci emportait leurs orbites avec 
lui, dans son mouvement annuel autour de la terre. Mais il alla 
plus loin ; il vit que le mouvement annuel du soleil autour de la 
terre peut être considéré comme n'étant qu'une apparence due à 
ce que la terre elle-même tourne autour du soleil dans l'espace d'une 
annéo (i; 138). Dès lors les mouvements des planètes devinrent 
beaucoup plus simples : ces corps no firent plus que circuler autour 
du soleil, qui resta immobile, et la terre, animée d'un mouvement 
analogue autour de cet astre, put être elle-même regardée com mo- 
ulant une planète, lînlin il compléta ces idées, en admettant que I» 
mouvement diurne du ciel n'est qu'une apparence due à la rotation 
de la terre sur elle-même (g 74). 

Nou3 avons dit que, dans le système de Ptolémée, les rapports 
des distances mutuelles des divers corps du système planétaire 
n'étaient déterminés par rien : ici il n'en esi plus de mémo. Quand 
il ne s'agit que de rendre compte des particularités du mouvement 
de chaque planète, et notamment de ses stations et do sos rétro- 
gradations, il n'est pas nécessaire de donner telle dimension plutôt 
40 
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que lelie autre à l'épicycle et au déférent au moyen desquels on 
explique ce mouvement; on est seulement obligé d'établir entre 
les rayons de ces deux cercles un rapport déterminé qui varie d'une 
planète à une autre. C'est ainsi que pour Vénus, par exemple, le 
rayon de l'épicycle doit Être les 0,72 du rayon du déférent; et 
pour Mars, lo rapport de ces deux rayons doit être égal à 0,66 ; 
quant aux grandeurs des rayons des déférents de ces deux planètes, 
on peut les prendre comme on veut. Mais lorsque, en outre, on 
admet que le centre de l'épicycle de Vénus coïncide avec !e soleil, 
on en conclut nécessairement que lo rayon de cet épicyclo, ou en 
d'autres termes la distance de Vénus au soleil, est les 0,72 de la 
distance du soleil à la terre. De même, quand, pour la planète Mars, 
on remplace l'hypothèse de l'épicycle et du déférent par celle d'un 
excentrique dont le centre tourne autour de la terre, et qu'on admet 
ensuite que ce centre de l'excentrique coïncide avec le soleil, il en 
résulte que la distance du soleil à la terre est les 0,66 du rayon de 
l'orbite que Mars décrit autour du soleil ; ou bien encore ce rayon 
de l'orbite do Mars est égal à .4,52, si l'on prend la distance du so- 
leil à la terre pour unité. 

On voit donc qu'on ne peut pas adopter les idées soutenues par 
Copernic, sans admettre en même temps que les rayons des orbites 
des planètes autour du soleil ont, par rapport à la distance du soleil 
à la terre, des valeurs entièrement déterminées par les circon- 
stances du mouvoment apparent de chacune d'elles. Ces valeurs, 
calculées en prenant la distance du soleil à la terre pour unité, sont 
les suivantes: pour Mercure, 0,39 ; pour Vénus, 0,72 ; pour Mars, 
4 ,52 ; pour Jupiter, 5,20, et pour Saturne, 9,5i. 11 n'y a donc 
rien d'arbitraire dans l'ordre de succession des diverses planètes, 
à partir du soieil ; cet ordre est celui dans lequel nous venons de 
les énumérer, et si l'on y joint la terro, considérée comme une 
sixième planète, elle devra se placer entre Vénus et Mars, puisque 
le rayon do son orbite autour du soleil est égal à 1 . 

Le système de Copernic, tel qu'il résulte des explications dana 
lesquelles nous venons d'entrer, est représenté par la /ig. 320 ; on 
y a donné aux rayons des diverses orbites des valeurs proportion- 
nelles à celles quo nous venons d'indiquer. D'après l'échelle adoptée, 
on n'a pas pu tracer complètement les orbites de Jupiter et de Sa- 
turne, faute de place. 

I'ans ce système, la lune ne fait plus partie des planètes. L ob- 
ssrvalion montrant qu'elle se meut autour do la terre, on ne peut 
pas admettre que la terre tourne autour du soleil, sans admettre en 
même temps qu'elle emporte avec elle l'orbite apparente de la lune, 
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comme nous lavons du reste déjà expliqué précédemment [§ 224). 
La lune perd ainsi de son importance relative dans l'univers; au 
lieu d'être une planète, elle n'est plus qu'un petit corps qui accom- 




pagne la terre dans son mouvement annuel, en circulant en même 
temps autour d'elle : la lune est réduite au rôle de satellite de la 
lerre. L'orbite de la lune autour de la terre a été représentée sur 
la fîg. 320 ; mais il n'a pas été possible de le faire sans on exagérer 
les dimensions : autrement on n'aurait pas pu l'apercevoir, puis- 
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que l'on sait que ,a distance LT do la luno à la terre n'est que 
la 400" partie de la distance TS de la terre au soleil (§ 202). 




Ainsi, en résume, dans le système de Copernic, le soleil est im- 
mobile dans l'espace : les diverses planètes, y compris la terre, se 
meuvent autour du soleil, dans le même sens, et suivant des orbites 
situées toutes à peu près dans le mémo plan ; la lune, qui tourne 
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autour de la terre, es l emportée par celle-ci dans son mouvement 
annuel auLour du soleil; el enfin îa ferro. en tournant sur elle- 
même, pendant qu'elle se transporte autour du soleil, donne lieu 
aux apparences du mouvement diurne. 

Nous avons déjà donné des preuves de la réalité de la rotation 
do la terre sur elle-même (§ 74), et du mouvement annuel delà terre 
autour du soleil [gg 1 59 et 171); nous avons vu<§§ 253 el 251) que 
les phases de Vénus et do Mercure démontrent que ces planètes se 
meuvent bien réellement autour du soleil; mais ce ne sont pas les 
seules raisons que l'on puisse donner en faveur du système de Co- 
pernic. Il en existe d'autres encore, eldes plus puissantes, que nous 
verrons bientôt, et que nous aurons soin de faire ressortir chaque 
fois que l'occasion s'en présentera. Galilée fut le principal promo- 
teur du système do Copernic, dont il fournit plusieurs preuves; la 
persécution dont il fut l'objet à celte occasion témoigne do la diffi- 
culté qu'il y avail à déraciner les anciennes idées sur l'immobilité 
absolue du globo terrestre. 

g 260. Système de Tycho-Brahé, — Tycho-Brahé, voyant 
combien on avail de peine à admettre le système de Copernic, en 
proposa un qui avait l'avantage de rendre compte des mouvements 
apparents des planètes, tout aussi bien quo celui île Copernic, sans 
loucher à l'immobililé de la terre à laquelle on tenait tant. Dans 
ce système, fiq. 32 1 , les diverses planètes se meuvent autour du 
soleil exactement de la même manière que dans le système do Co- 
pernic: elles parcourent des orbites ayant les mêmes dimensions: 
mais le soleil est supposé se mouvoir annuellement, autour de la 
terro qui reste fixe, en entraînant avec lui tout son cortège do pla 
nètes. En outre, tout l'ensemble dos étoiles, tics planètes, du soleil 
et de la lune tourne autour do l'axe du monde, et fait un lour entier 
dans l'espace d'un jour sidéral. 

Ce système do Tycho-Brahé n'est autre chose que celui de Pto- 
lètnée, avec des idées plus rationnelles sur les mouvements des pla- 
nètes, idées qui, comme nous l'avons vu, déterminent complètement 
les rapports des distunee.s nmluelles (le ces divers corps. II ne fut 
lias généralement adopté. On s'habitua peu à peu à l'idée du mou- 
vement de la terre, et le système de Copernic prévalut. D'ailleurs 
les preuves s'accumulèrent bientôt en faveur de ce dernier système, 
et depuis longtemps il n'est plus possible de conserver aucun douLe 
sur sa réalité. 

§261. Loin de Kepler. — Copernic, en faisant m ou voir les pla- 
nètes et la terre autour du soleil, avait rendu à cet aslro le rang 
qui lui appartient dans l'univers ; la terro et les planètes n'étaient 
10. 
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plus désormais que des corps secondaires dépendant du soleil , et 
circulant autour de lui dans des orbites dirigées à peu près dans un 
même plan. Mais il n'avait rien modifié à la manière dont les an- 
ciens expliquaient les inégalités du mouvement de ces divers corps. 
L'observation faisait voir quo les planètes , dans leur mouvement 
aulour du soleil, ne pouvaienlpas être regardées comme décrivant 
uniformément des cercles concentriques avec cet astre; nous avons 
déjà vu que ta terre elle-même, dont le mouvement autour du 
soleil est idenliquo avec le mouvement apparent du soleil autour 
d'elle, se trouve également dans ce cas. Pour rendre compte des 
inégalités de ces mouvements, Copernic avait conservé les hypo- 
thèses d'excentriques et d'épicycles superposés dont nous avons 
déjà parlé plusieurs fois. Kepler, on discutant les résultats nom- 
breux des observations faites par Tycho-Brahé, trouva les vérita- 
bles lois du mouvement des planètes. 

lin s'occupant tout d'abord de l'élude du mouvement de Mars, il 
vit qu'il n'était pas possible d'admettre que cette planète décrit un 
cercle, même en supposant que le centre de ce cercle soit à une 
certaine distance du centre du soleil : l'orbite de la planète, telle 
qu'il la trouva, présentait une dépression très sensible dans un 
certain sens, et il reconnut qu'on pouvait la regarder comme une 
ellipse ayant un de ses foyers au centre du soleil. Il étendit ce 
résultat aux autres planètes, étudia la loi suivant laquelle chacune 
d'elles parcourt son orbite elliptique, et arriva ainsi à la décou- 
verte des trois lois suivantes, qui immortalisèrent son nom, en 
achevant de soustraire le système du monde aux hypothèses dont 
il avait été embarrassé pendant tant de siècles. 

Première loi. — Les planètes décrivent autour du soleil des el- 
lipses dont cet astre occupe un des foyers. 

Deuxième loi. — Les aires des portions d'ellipse parcourues suc- 
cessivement par la ligne droite qui joint une planète au soleil sont 
entre elles comme les temps employés à los parcourir. 

Troisième loi. — Les carrés des temps des révolutions des pla- 
nètes autour du soleil sont entre eux comme les cubes des grands 
axes de leurs orbites. 

Nous avons déjà ou l'occasion (§ 4 47) d'énoncer lesdeux premières 
de ces lois, lorsque nous nous occupions d-u mouvement apparent du 
soleil autour de la terre, mouvement qui est le même que celui de la 
terre autour du soleil. La troisième loi établit une liaison entre les 
mouvements des diverses planètes, comparés les uns aux autres. 

Observons, en passant, que le mouvement de fa terre autour du 
soleil satisfaisant aux lois de Képlnr, cela constitue une très forte 
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preuve on faveur du système de Copernic. Non-seulement le mou- 
vement <!e la terre, considéré isolément , s'effectue conformément 
aux deux premières lois, c'est-à-dire qu'il est tout à fait de même 
nature que ceux des planètes ; mais encore, en le comparant aux 
mouvements des planètes, on trouve que la troisième loi est satis- 
faite, tout aussi bien que par ces derniers mouvements comparés 
entre eux, deux à deux. Ce tte d e rn ièro ci r constance surtout ne per- 
met pas d'hésiter à regarder la terre comme étant réellement une 
planète qui, comme toutes les autres, se meut autour du soleil. 

§ 262, Explication des stations et rétrogradation* des 
planètes, — En partant de la troisième loi do Kepler, il est aisé de 
so rendre compte des stations et dos rétrogradations que l'on observe 
dans le mouvement apparent des planètes. Pour simplifier, autant 
que possible, nous ne tiendrons pas compte de l'elliplicilédes orbites 1 
qu'elles décrivent autour du soleil, et nous supposerons, ce qui n'est 
pas très loin de la réalité, qu'elles se meuvent uniformément, sui- 
vant des circonférences de cercle ayant le soleil pour centre commun. 

Si toutes les planètes étaient animées d'une même vitesse, les 
durées de leurs révolutions ne seraient pas égales, puisque les di- 
mensions do leurs orbites sont très différentes les unes des autres. 
Il est clair que les durées des révolutions seraient proportionnelles 
aux longueurs des circonférences décrites autour du soleil, ou bien 
aux rayons de ces circonférences, c'est-à-dire aux distances des di- 
verses planètes à cet astre central. Les carrés des temps des révo- 
lutions seraient donc également proportionnels aux carrés des dis- 
tances des planètes au soleil ; en sorte que, pour des planètes dont 
les distances au soleil seraient représentées parles nombres h , ï, 3, 
les carrés dos temps des révolutions seraient entre eux comme les 
nombres I , t, 9. Mais, d'après la troisième loi de Képler, les carrés 
des temps des révolutions des planètes sont entre eux comme les 
cubesdes grands axes de leurs orhites, c'est-à-dire comme les cubes 
des distances dos planètes au soleil, dans lo cas dos mouvements 
circulaires et uniformes que nous admettons. Pour des planètes 
situées à des distances 1 , 2, 3, du soleil, ces carrés dos temps des 
révolutions sont donc réellement entre eux comme les nombres 1 , 
8, 27. Ainsi, on voit que les durées des révolutions des planètes, 
en les prenant dans l'ordre de leurs distances au soleil, et commen- 
çant par Mercure, qui en est la plus rapprochée, vont en augmen- 
tant beaucoup plus rapidement que si les vitesses absolues des pla- 
nètes étaient toutes les mômes. Il en résulte nécessairement que les 
vitesses des diverses planètes sont d'autant plus petites qu'elles 
sont plus éloignées du soleil : dans le même espace de temps, Vénus 
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parcourt moins de chemin que Mercure, la lerre en parcourt moins 
que Vénus, Mars moins que la terre, et ainsi rie suite. C'est celte 
circonstance qui va nous permettre d'expliquer les stations et ré- 
trogradations dos planètes. 

Considérons d'abord une planète inférieure, Venus, par exemple, 
et supposons qu'elle so trouvo précisément entre le soleil et la terre, 
fig, 322. Pondant que la terro va de T en T', Vénus parcourt un 



en V" pendant que la lerre irait en T', et son mouvement apparent 
serait évidemment dirigé en sens contraire do la flèche-, c" est-à- 
dire dans ie sens direct. La planète est donc animée , tantôt d'un 
mouvement direct, tantôt d'un mouvement rétrograde ; elle ne peut 
passer de l'un à l'autre sans que sa vitesse apparente devienne 
nulle à un certain instant, c'est-à-dire sans qu'elle paraisse station - 
naire dans le ciel . Cette circonstance se présente lorsque la planète 
est tellement placée sur son orbite, que la ligue qui in joint à la terre 
reste parallèle à elle-même, malgré la différence qui existe entre le 
ehomin qu'elle parcourt et celui que parcourt en mémo temps la terre. 

Les stations et rétrogradations des planètes supérieures s'ex- 
pliquent tout aussi facilement. Supposons d'abord que Mars, par 
exemple, soit en opposition, jitj. 323. l'endant que la terre parcourt 
le cliemin TT, Mars en parcourt un plus petit MM'; la -planète, 
que l'on voyait d'abord suivant la direction ÏM, paraît donc eu- 
suite suivant la direction T'M', c'est-à-dire qu'elle semble se 
mouvoir dans le sens indiqué par la flèche, sens qui n'est autre 
chose que le sens rétrograde. .Au contraire, lorsque la planète se 
trouve en conjonction, en M", elle va de M" en M'" pendant que 
la terre va do T en T', et son mouvement apparent est direct. Elle 
paraît stationnaire lorsque la différence de longueur des chemins 




chemin V\", qui est plus grand 
que TT', puisque sa vitesse est 
plus grande que celle de la lerre. 
La ligne V'T' ost donc oblique 
par rapport à la ligne VT ; la 
direction suivant laquelle on voit 
la planète a changé, et cela dans 
ou sens tel, que la planète a du 
paraître marcher dans le sens de 
la flèche, c'est-à-dire dans le 
sens rétrograde. Si, au lieu de 
cela, Vénus se trouvait au point 
V'doson orbite, lorsque la terre 
ost en T, elle so transporterait 
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loi : 
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i mémo temps, est compensée par 



que la terre et elle parc 
ladifférenced'o- 
bliquilé de ces 
deux chemins 
par rapport à la 
lijjnequi jointles 
ilcux planètes, 
de manière que 
cette ligne reste 
quelque temps 
parallèle à elle- 
même. 

§ 263, Lot 

do HodL-. — Il 

existe, entre les 
distances des 
planètes au so- 
leil, une loi re- 
marquable, qui 
permet de rete- 
nir facilement 
les valeurs de 

ces distances. Cette loi est généralement c 
loi de Bode, quoique l'astronome Bodc, qui l'a publiée en 177S, 
n'en soit pas réellement l'auteur. Voici en quoi elle consiste. 
Écrivons à la suite ies uns des autres les nombres : 




6, 12, 24, 



18, 



96 r 



qui sont tels quo, en faisant abstraction du premier, chacun est 
double du précédent. Ajoutons K unités à chacun de ces nombres, 



28, 



Tes nouveaux nombres, à l'exception de 28, sont sensiblement pro- 
portionnels aux dislances des planètes au soleil. En effet, si l'on 
multiplie par 10 les valeurs que nous avons assignées précédem- 
ment à ces distances ^ 2;>'V). on trouve les nombres suivants : 

Mercure, Vénus, la Terro, Mars, Jupiter, Saturne. 

3,9 7,2 10 18,2 52,0 95,4 



Ce sont, comme on le voit, à très peu près les nombres que nous 
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avons trouvés au moyen de la règle indiqués. Il n'y a que le dernier, 
relui qui se rapporte à Saturne, pour lequel il y ait une différence 
un peu notable. 

La loi de Bode ne doit être regardée que comme un moyen simple 
de relrouvor à peu près les valeurs des distances des planètes au 
soleil. Elle ne se rattache à aucune considération théorique. 

g 261. Découverte de nouvelles plancfc». — L'emploi des 
lunettes et des télescopes, pour observer lesdiversos régions du ciel, 
a permis d'augmenter considérablement la liste des planètes que Ton 
peut apercevoir. Au lieu des sis planètes [la terre comprise) dont 
nous avons parlé jusqu'à présent, et qui étaient seules connues du 
temps deCopernic et do Kepler, on en compte maintenant quaranlo 
et une ; et , d'après ce qui s'est passé dans ces dernières années, il est 
probable qu'il ne s'écoulera pas un long temps sans que le nombre 
en soit encore augmenté. 

Le 13 mars 1781, Herschel examinait les petites étoiles de la 
constellation des Gémeaux, avec un télescope d'un assez fort gros- 
sissement, lorsqu'il s'aperçut que l'une d'elles, au lieu de se réduire 
à un simple point lumineux comme les autres, se montrait avec des 
dimensions appréciables. L'emploi de grossissements de plus en plus 
forts augmentait encore son diamètre apparent. Herschel, en s'at- 
tachant spécialement à l'observation de cet astre, reconnut bientôt 
qu'il était en mouvement par rapport aux étoiles voisines. On crut 
pendant quelque temps que c'était une comète ; mais on ne tarda pas 
à s'assurer que c'était une planète, qui se mouvait autour du soleil 
comme les planètes connues, en restant à peu près à la même dis- 
lance de cet astre central, et ne s' écartant pas beaucoup du plan de 
l'écliplique. Cette planète a reçu le nom d'f/ramw. Sa distance au 
soleil est égale à 19,1 8, en prenant la distance du soleil à la terre 
pour unité ; elle est donc siluéo au delà de Saturne, à une dislance 
du soleil à pou près double do colle de cette dernière planète. La loi 
de Bode se trouve encore sensiblement vraie pour Uranus ; car le 
nombre qu'elle fournit, pour la planète venant immédiatement après 
Saturne, est 19G, qui ne diffère pas beaucoup du nombre 191,8, 
obtenu en multipliant par 1 0 lu distance d'Uranus au soleil. 

La série des planètes, qui avait été agrandie par la découverte 
d'Uranus, en 1781, l'a été de nouveau en 1846 parla découverte de 
Neptune, dont la distance au soleil est encore plus grande que celle 
d'Uranus. Nous parlerons plus loin des circonstances remarquables 
qui ont amené la connaissance de cette nouvelle planète, observée 
pourla première fois le 23 septembre 18 16, par M. Galle, do Berlin, 
d après les indications de M. Le Verrier. Les observations ont fait 
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voir que la distance do Neptune au soleil est égale à 30, Ûi. La loi 
de Bode se trouve ici notablement en défaut, car elle indique le 
nombre 388 pour la planète qui suit immédiatement Dranus, tandis 
qu'on multipliant par 1 0 la distance de Neptune au soleil, on ne 
trouve que 300,4. 

Les astronomes n'ont, jusqu à présent, trouvé aucune planète 
circulant autour du soleil, à uno distance de cet astre plus grande 
que celle de Neptune. L'orbite de Neptune forme la limite exté- 
rieure du système planétaire, toi que nous le connaissons. 

La loi de Bode, énoncée avant la découverte d'Uranus, découverte 
qui vint bientôt en confirmer l'exactitude presque complète, signa- 
lait une lacune entre Mars et Jupiter ; aucune planète connue no 
correspondait au nombre 28, compris entro ceux qui se rapportaient 
ii ces deux planètes. Celle lacune a été surabondamment comblée, 
depuis le commencement du siècle actuel , par la découverte suc- 
cessive de trente-trois petites planètes, se mouvant, toutes dans la 
région indiquée par la loi de Bode. 

Nous allons faire rémunération de ces trente-trois planètes, dans 
l'ordre de leur découverte, en les désignant- par les noms quo les 
astronomes leur ont attribués. 

Cèrès, découverte par Piazzi, à Palerme, le 1" janvier 1 801 ; sa 
distance au soleil est 2,77. En multipliant cette distance par 1 0, 
on trouve 27,7, au lieu de 28 qu'indiquait la loi de Bode 

Ptillas, découverte par Olbers, à Brème, le 28 mars 1 802 ; sa 
distance au soleil est 2,67. 

Junon, découverte par Harding. à Gœtlingue, le 1" septembre 
1804; sa distance au soleil est 2,77. 

Vesla, découverte par Olbers, à Brème, le 29 mars 1807; sa 
distance au soleil est 2 , 36 . 

Âstrée, découverte par M. Hencke, à Driessen, le 8 décembre 
1845 ; sa dislance au soleil est 2,58. 

Hèbé, découverte par M. Hencke, à Driesson, le 1" juillet 1 847; 
sa dislance au soleil est 2,43. 

Iris, découverte par M. Hind, ô Londres, le 13 août 1847; sa 
distance au soleil est 2,39. 

Flore, découverte par M. Hind, à Londres, le 18 octobre I 8 47 ; 
sa distance au soleil est 2,20. 

Métis, décotiverLeparM.Cirnham.àMarkreeJIrlande], le 26 avril 
1848 : sa distance au soleil est de 2,39. 

Hygie, découverte par M. de Gasparis, à Naples, le 14 avril 
181!) ; sa distance au soleil est 3,15, 
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Piirllwimpe, découverte par M. do Gasparis, ù Naples, le 1 I mai 
-1830; sa dislance au soleil est 2, fi3. 

Victoria, découverte par M. Hind, à Londres, le 13 septembre 
1830; sa distance au soleil est 2,33. 

Égërie, découverte par M. do Gasparis, à Naplcs, le & novem- 
bre 4 830 ; sa distance au soleil est 1,58. 

Irène, découverte par M. Hind, à Londres, le 49 mai 1851 ; sa 
distance au soleil est 2,58. 

Eunomia, découverte par M. do Gasparis, à Naples, le 29 juil- 
let 1 854 ; sa distance au soleil est 2,65. 

Psyché, découverte par SI. de Gasparis, à Naples, le 17 mars 
1 852 ; sa distance au soleil est 2,93. 

Thêtis, découverte par M. Luther, à Bilk, prés Dusseldorl", le 
4 7 avril 1 852 ; sa distance au soleil est 2,50. 

fl/cipo m iW, découverte par Si. llind,à Londres, le 21 juin 1852: 
ta distance au soleil est 2,30. 

Fortuiia, découverte par M. Hind, à Londres, le 22 août 1853; 
sa distance au soleil est 2,45. 

Ma&saliu, découverte à la fois par M. de Gasparis, à Naplcs, le 
1 9 septembre 1852 ; cl pur M. Cliacornar, à Marseille, lo lende- 
main, 20 septembre; sa distance au soleil est 2,41 . 

Lutelia, découverte par M. Golrtschmidt, a Paris, le 15 novem- 
bre 1852; su dislance un soleil est 2,61 

Calliope, découverte par M. Hind, à Londres, le 1 ti novembre 
1 852 ; sa distance au soleil esl 2,9 1 . ' 

Thalle, découverte par M. Hind, à Londres, le 15 décembre 
1852 ; sa distance au soleil est 2,63. 

l'hocea, découverte par M. Chacornae, it Marseille, le 6 avril 
1853; sa dislance au soleil est 2,39. 

Thémit, découverte par M. do Gasparis, à Naples, lo mémo 
jour, 6 avril 1853 ; su dislance au soleil est 3,16. 

Proscrpine, découverte par M. Luther, à Bilk, le 5 mai 1853 ; 
sa dislance au soleil est 2,65. 

Euterpe, découverte par M. Hind, à Londres, le 8 novembre 
I 853 ; sa dislance au soleil est 2,35. 

lieilnne, découverte par M. I.ulhor, à Bilk , le 1" mars 1851 : 
sa distance au soleil esl de 2,78. i 

Amphitrite, découverte par M. Marlh, à Londres, lo mèn e 
jour, 1" mars 4 851 ; sa distance an soleil est 2,55. 

l/raaia, découverte par M. Hind, à Londres, le 22 juillet 1 854; 
sa distance au soleil est 2,36. 
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Eiiphrosim:, découverte par M. Fergusson, ii Washington, le 
•I " septembre 1 Soi ; sa distance, au soleil est 3,19. 

Pomone , découverte par M. Goldschmidt , à Paris , le 26 octo- 
bre 1 854 : sa distance au soleil 2,58. 

Polymnie, dérouverte par M. Chacornac, à Paris, le 28 oc- 
tobre 1854 ; sa distance au soleil est 2,38. 

g 26o. Éléments du mouvement de» planètes. — L'obser- 
vation montre que les nouvelles planètes satisfont aussi bien que les 
anciennes aux trois lois de Kepler. Chacune d'elles décrit une ellipse 
dont le soleil occupe un des foyers, et parcourt son orbite elliptique 
conformément à la loi des aires; en comparant lesdurées de leurs 
révolutions, soit en tro elles, soit avec celles dos six planètes connues 
du temps de Kepler, on reconnaît que les carrés de ces durées sont 
proportionnels aux cubes des grands axes des orbites. Pour achever 
de donner une idée convenable du système planétaire, nous ferons 
connaître les principaux éléments des mouvements elliptiques des 
diverses planètes, savoir : le demi-grand axe de chaque orbite, qui 
n'est autre chose que la distance moyenne rie la planète au soleil ; 
la durée "de lu révolution sidérale, qui est liée au demi-grand axe 
par la troisième loi de Kepler; l'excentricité de l'orbite, qui fait 
connaître la différence que présente cetto orhile avec on cerclo ; 
enfin, l'inclinaison du plan de l'orbite sur le plan do l'écliptique. 
Nous diviserons, pour cela, les planètes en deux groupes, le pre- 
mier, contenant les planètes anciennes, avec Uranus et Neptune ; 
le second, renfermant l'ensemble des petites planètes qui circulent 
dans la région comprise cotre Mars et Jupiter. 

GROUPE DES PLANÈTES PRINCIPALES. 



NOUS 




DURÉES 


















Mercure. . . 
| La Torro. . . 

j^Sm- : : 

Saturne. . 

Neptune. . 


0,381 10 

0,723 as 

1,000 00 
1,533 00 
5,292 SI) 
9,538 85 

10,1 82 73 

30,01 


' 87,909 
32*,70i 
305,350 
080,080 
* 332,58s 
10 730,230 

00137, 


0,69 

1,00 

ll',8(i 
S9.+0 
81,03 
101,0 


0,305 01 

o.oor, 

0,01(1 79 
0,003 22 
0.U1H 10 

o.or.c Ij 
o.oti; us 

O,008 13 


V 0' 5' 
3 23 29 

0 0 0 

1 51 0 

1 18 53 

2 29 30 

0 40 28 

1 ili 59 
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CHOLTK UES PETITES PLANÈTES. 



NOMS 








1 


INCCS.W- 






J 








Victoria. . . . 


î, :!:i:;<"i 
2, an 51 

2,35s 33 

2, mil "Il 

•>,;i7s r,7 


1 27ojs31 
1 303,351 
1 313,130 
1 :i-J2,s2!i 


3**8 


o'îlTiO 
0,318 20 
0,174 55 
0,15100 
0,08884 
<i,22i :io 


8 23 7 
1 35 30 
1 50 42 
7 8 25 










Molia. . . . 
l'iiooca . . . 
HumUs. . . 
Ilébc .... 

Parthcnupu . 
Tbdlis. . . . 
Ani|>liilrilo . 


« t 

-j [ i j :. 37 

2,145 110 
î!(!17 il! 

2. failli 
2,57710 
i,:.Sl 


i ïiujota 
] ;t«r,j ss 

' n\',n',» 

1 400,540 
1 SH,38fl 
1 615,373 


3,71 

4lM 
4, H 

4,15 


ii, 1 ir, 7 5 
il',]", 51 

0,l>1lfi 1 Ht 
0,13078 
0,07 4 55 
0,188 75 
0,11111 711 


21 12 30 

0 41 4 
14 48 32 

1 33 18 

ô 35 3!) 
C 7 41 
5 111 23 

8 5 33 


Junon. P . . . 


■1,\;7M '.'-2 

2.0:. 2 -i;i 
•2,1. m 


i r.r.t',iuu 
i j7i;,j!i;i 


434 


0 235 Ht 


1 1 43 50 

3 35 45 

10 37 12 






1 1180,080 






34 37 30 






1 003,003 


4,64 


0,1 ii2 X* 


U 25 7 


Cjlliupc. . . 
Psr/tM . . . 
Hjgie. . . . 
TftétnJi . . . 


2,011 71 

2 n-!r.:i:i 

3,151 30 
3.1 fiO 31 
3,1113 211 


! 814,703 

1 828,132 

2 013.3S0 
2 052,072 
2 083,235 


4,97 

8,01 
5,SB 
5,(12 
5,70 


o.i 03 ai 

0,135 75 

M 22 73 
0,230 42 


13 44 40 

3 47 11 
0 40 34 

20 53 28 



Pour que le mouvement d'une planète soit complètement connu, 
il ne suffit pas d'avoir los valeurs des cléments qui sont contenus 
(huis les tableaux précéder! Is. L'inclinaison do plan de l'orbite sur 
l'écliptiquo ne peul pas, à elle seule, faire connaître la position de 
ce plan ; il faut y joindre l'indication de la direction de la ligne 
d'intersection de ce plan de l'orbite avec le plan de réclip tique, 
c'est-à-dire de la ligne des nœuds de la planète. La dislance 
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moyenne do la planèlc au soleil et l'excentricité du son orbite fonl 
bien connaître la forme et les dimensions dn cette orbite; mais il 
faut, en outre, que l'on donne la direction do son grand axe, pour 
que la position de l'orbitedansson plan soit entièrement déterminée. 
Enfin, lorsqu'on connaît la position cl les dimensions do l'orbite de 
la planète, il faut encore que l'on indique en quel point de celte 
orbito elle se trouve à une époque donnée. La durée de la révolu- 
tion, combinée avec la loi des aires, suffit dès lors pour que l'on 
puisse trouver la position que la plancle occupe dans l'espace à une 
époque quelconque. 

Le mouvement d'une planète dépend donc de six éléments, qui 
sont : 1 ■ l'inclinaison du plan de l'orbite sur 1 ecliptique ; 2" l'angle 
que la ligne des nœuds de l'orbite fait avec une ligne fixe menée 
par le centre du soleil; 3 n le demi-grand axe de l'ellipse, ou. ce 
qui est la morne chose, la distance moyenne do la planète au soleil ; 
4° l'excentricité de l'ellipse; 5° l'angle que le grand axe de l'ellipse 
fait avec la ligne des nœuds du plan de l'orbite : 6° enfin, l'angle 
que le rayon mené de la planète au soleil fait avec le grand axe 
de l'orbite, à une époque donnée. La durée do la révolution do la 
planète ne forme pas un élément distinct de ceux que nous venons 
d'énuméror, puisque cette durée est connue par la troisième loi de 
Kepler, dès que l'on connaît le demi-grand ase de l'orbite. 

Nous n'avons donné dans les tableau* précédents, pour chaque 
planète, que trois des six éléments qui déterminent son mouve- 
ment ; la connaissance des trois autres éléments n'offrirait aucun 
intérêt aux personnes qui ne s'occupent pas d'une manière toute 
spéciale de recherches astronomiques. 

§ 266. Détails sur les diverses planètes. — Des deux pla- 
nètes inférieures, Vénus est celle sur laquelle les astronomes peu- 
vent le plus facilement porter leurs investigations,; aussi c'est par 
elle que nous commencerons. 

L'observation de certaines taches que l'on aperçoit sur le disque 
de Vénus montre que cette planète osl animée d'un mouvement do 
rotation sur elle-même, mouvement qui s'effectue dans le même sens 
que la révolution de la planète autour du soleil, c'est-à-dire d'oc- 
cident en orient. Schroëtor a trouvé qu'elle fait un tour entier en 
23'' 21"' 19*; il a évalué à 75° l'angle que le plan de son équaleur 
fait avec le plan de son orbite. On voit, d'après cela, que, sur la 
surface de Vénus, les jours sont à peu près égaux aux nôtres ; la 
durée de l'année y est d'environ 2â3 de nos jours. Les saisons y 
sont beaucoup plus prononcées que sur la terre, puisque l'angle qui 
correspond à l'obliquité de l'écliptique est de "S", au lieu do 23" 
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Il n'y a pas de zones tempérées sur la surface rie Vénus; dans 
chaque hémisphère, la zone torrido et la zone glaciale se joignent, 
et empiètent même beaucoup l'une sur l'autre. 

Vénus est environnée d'une atmosphère dont la présence est 
rendue sensible par un phénomène crépusculaire analogue à celui 
qui se produit sur la terre : l'hémisphère de la planète, qui est 
tourné du côte oppose au soleil, so trouve légèrement éclairé sur 
tout son contour, et dans une certaine largeur, par la lumière ré- 
pandue diins l'atmosphère, on sorte qu'il y a une diminution gra- 
duelle de lumière depuis la partie de la surface qui est directement 
éclairée par le soleil jusqu'à celle qui est dans l'obscurité. L'atmos- 
phère de Vénus est comparable à la nôtre; Schroëter évalue à 30' J- 
la réfraction horizontale qu'elle occasionne, tandis quo, dans notre 
atmosphère, cette réfraction horizontale est, comme on sait, de 

Le contour circulaire du croissant de Vénus parait beaucoup 
plus lumineux que le reste do la partie éclairée. On peut expliquer 
cette particularité par la présenco de nuages flottant dans l'atmos- 
phère, dont la surface malo nous renverrait plus do lumière que 
les autres parties du disque; d'autant plus que les nuages situés 
au bord extérieur du croissant reçoivent plus directement la lu- 
mière du soleil que ceux qui sont situés en tout autre point do la 
partie que nous apercevons. 

La ligne de séparalion d'ombre et de lumière sur la planète pré- 
sente quelquefois des dentelures sensibles, comme cela a lieu pour 
la lune ; quelquefois aussi les cornes du croissant sont tronquées : 
cela lient à ce qu'il existe sur Vénus des aspérités, des montagnes, 
d'une hauteur beaucoup plus grande que celle des principales mon- 
tagnes de la terre. On a été conduit ainsi à admettre que la hau- 
teur de quelques montagnes de Vénus atteignait la iii' partie du 
rayon de la planète. Sur la terre, la hauteur des pics les plus élevés 
de l'Himalaya n'est que la 740' partie du rayon terrestre. 

Lorsquo Vénus passe enlro le soleil et la terre, de manière à se 
projeter sur le disque du soleil, elle se montre sous forme d'une 
tache noire exactement circulaire. Les mesures que l'on a effectuées 
sur cotte tache n'ont pu manifester aucun aplatissement sensible. 
Il est bon d'ajouter qu'un aplatissement pareil à celui du globe ter- 
restre serait trop faible pour pouvoir être aperçu dans de pareilles 
circonstances, à cause de la pelitesso du diamètre apparent de 
Vénus, qui, lors de ses passages sur le disque du soleil, n'est guère 
que d'une minute. 

Le diamètre apparent do Vénus varie considérablement d'une 
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époque à une autre ; lorsque la planète un trouve a une distance de 
la terre égale à celle de la terre au soleil, ce diamètre apparent 
est, d'après M. Arago, de 16", 9. Nous savons que le diamètre ap- 
parent de la terre, vuo à la mémo distance, est le double do la pa- 
rallaxe horizontale du soleil, et que par conséquent il est égal à 
17", 2 : on en-conclulque le rayon de Vénus est les 0,98a du rayon 
de li terre. Le volume de Vénus est les 0,937 du volume du globe 
terrestre. 

Vénus se montre toujours comme une étoile extrêmement hril- 
lanle. Lorsqu'elle se trouve à l'orient du soleil, on la voit le soir 
après le coucher do cet aslre ; alors elle commence à se montrer 
longtemps avant que la lueur crépusculaire so soit assez affaiblie 
pour laisser voir h's étoiles qui l'avoisinent. De même, lorsqu'elle 
est à l'occident du soleil, on la voit le matin , ot l'aurore ne la fait 
disparaître que la dernière. Son ôr Int. varie nécessairement d'une 
époque à une autre, à cause des phases qu'elle présente successi- 
vement, et aussi à cause de la variation considérable de son dia- 
mètre apparent; à certaines époques, son éclat est tel, qu'on 
l'aperçoit facilement en plein jour et à l'oeil nu. Avec les lunettes 
et les télescopes, on pout l'observer, lors mémo qu'elle n'est qu'à 
une petite distance du soleil. . 

§ 267. La planète Mercure étant beaucoup plus rapprochée du 
soleil que Vénus, l'observation des parlicularités que présente sa . 
surface ne peut pas se faire aussi facilement que pour Vénus. On 
est parvenu cependant à reriains résultats quo nous allons indiquer. 

ScliroëLor a roconnu quo Mercure tourne sur loi-mûme, et qu'il 
fait un tour entier en 24 heures et 4 ou î> minutes. L'équateur de la 
planète ost presque perpendiculaire au plan de sou orbite. En tenant 
compte de la légère obliquité du premier de ces deux plans sur le 
second, on voit quo le mouvement do rotation s'effectue d'occident 
en orient. 

Schroèter attribue à Mercuro une atmosphère à peu près aussi 
dense que celle de Vénus, 11 a reconnu l'existence de montagnes 
dont il évalue la plus grande hauteur it j-j-^ du rayon de la planèto. 

L'observation de Mercure, lors de ses passages devant le disque 
du soleil, l'a toujours montre sous forme d'un corclo, sans aucune 
trace d'aplatissement. 

Le diamètre apparent do Mercure, lorsque sa distance à la terro 
est égale à ia distance moyenne de la terre au soleil, a une valeur 
de 6", 7 ; on on conclut que le rayon do Mercure est les 0,39 1 du 
rayon terrestre. 

Mercuro est assez rarement visible à l'œil nu ; il faut, pour cola, 
il. 
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qu'il soit dans lô voisinage Je ses plus grandes digressions orien- 
tales ou occidentales. Habituellement, on ne peut l'observer qu'avec 
les lunettes. 

g 268. Parmi les planètes supérieures, Mars est celle qui se rap- 
proche le plus de nous ; lors de ses oppositions , elle n'est guère 
éloignée de la terre que de la moitié de la distance de la terre au 
soleil : aussi peut-on observer assez, facilement ce qui se passo à 
la surface de cette planète. 

Herschel a trouve, par l'observation des taches permanentes que 
présente le disque de la planète, qu'elle tourne sur elle-même, d'oc- 
cident en orient, cl qu'elle met 24" 39°' 21',7 h faire un tour en- 
tier; d'après le mémo astronome, son équateur est inclinéde 28" 42' 
sur le plan de son orbite. On voit donc que, sur cette planète, il 
doit y avoir des saisons analogues aux nôtres: sa surface doit pré- 
senter, comme la surface de la terre, une zone torride, des zones 
tempérées et une zone glaciale, avec cette seule différence que les 
zones tempérées sont un peu plus étroites sur Mars que sur la terre. 

Herschel ayant reconnu des changements sensibleadans les appa- 
rences de certaines taches permanentes, en conclut que Mars était 
environné d'une atmosphère considérable. 

Nous avons dit (§ 256) que Mars présente quelques commence- 
ments de phases ; son disque se rétrécit d'une manière sensible, à 
certaines époques, dans le sens de la ligne qui joint la planète au 
soleil. Lorsque Mars est en opposition, toute trace de phase dispa- 
raît, et la planète se montre sous sa véritable forme. On s'assure fa- 
cilement alors que sa surface a la forme d'un sphéroïde aplati, comme 
la terre ; mais l'aplatissement est beaucoup plus prononcé : d'après 
M. Arago, cet aplatissement est certainement supérieur à 

Ce que Mars présente de plus remarquable, ce sont deux taches 
blanches, situées dans les régions qui a voisinent les deux pôles de 
la planète. Ces taches sont probablement dues à des amas déneige 
et de glace pareils à ceux qui existent dans les régions polaires de 
la terre. Ce qui nous confirme dans cette opinion, c'est que les deux 
taches augmentent et diminuent alternativement de grandeur; el 
ces variations sont tellement liées aux diverses positions que l'axe 
de rotation de la planète prend successivement par rapport au soleil, 
qu'il est impossible de ne pas y voir l'effet des variations de tem- 
pérature, qui a certaines époques déterminent la fonte des glaces 
vers un des deux pôles et l'augmentation progressive des glaces 
vers l'autre pôle, tandis qu'à d'autres époques ce sont les phéno- 
mènes inverses qui se produisent. La fa. 324 représente Mars avec, 
les deux taches polaires dont nous venons de parler; son disque 
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est légèrement déprimé dans le sens transversal, parce que lu 
planète est figurée ù une époque à laquelle l'hémisphère qu'elle 
tourne vers In terre I 
n'estpasenlîèrement 
éclairé par le soleil, 
co qui fait qu'une 
portion de cet hémi- 
sphère est invisible. 

Le diamètre appa- I 
rent de Murs, a la 
distance moyenne du 
soleil à la terro, est 
égal à 8". 9; il en 
résulte que le rayon 
de celte planète est 
les O.îHD du rayon 
de lu terre. 

Mars parait , à 
l'œil nu, comme une 
helle étoile d'une 
teinte rougeatie; elle 
est beaucoup moins 
brillante que Vénus. 

§369. Jupiter est 
beaucoup plus éloi- 
gné de nous que 
Mars ; mais la gros- 
seur de celte planète 
fait que son disque 
prend des dimen- 
sions appréciables , ""' 
mémo lorsqu'on l'observe avec une lunette d'un faible g rassis somen t. 

Sa surface présente dos bandes transversales, jig. 32;i, dirigées 
à peu près dans le sens dé l'écliptique. On y aperçoit aussi de 
temps en tomps des taclies plus ou moins prononcées, ù l'aide des- 
quelles on reconnaît que la planèle tourne sur elle-même, d'occi- 
dent en orient, autour d'un axe qui est presque perpendiculaire à 
son orbite. Herschel , qui a étudié ia rotation de cette planète, a 
trouvé , pour le temps qu'elle met à faire un tour entier, des nom- 
bres variant entre 9" ïiu" i8* et 9" oS 1 " iO*. L'équateur de Jupiter 
lui a paru faire un angle de 2 à 3 degrés avec le plan de son or- 
bite : ce qui fait que les saisons doivent être très peu sensibles sur 
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Herschol attribue les bandes à des courants a Im 09 [ibériques ana- 
logues à nos vents alizés [g 139). D'après lui, les lacbes que l'on 
aperçoit sur le disque, et dont l'observation sert à déterminer la 
durée de la rotation de la planète, sont duos à des nuages qui flot - 
lent dans l'atmosphère; la mobilité de pareils nuages, par rapport 
à 1 1 planète, expliqua pourquoi l'on ne trouve pas toujours la mémo 
valeur pour cette durée. 

Jupiter est fortement aplati dans le sens de son axe do rotation : 
il suffit de jeter un coup d'œil sur la ligure 325 pour s'en aperce- 
voir. L'aplatissement est d'environ yj. 

D'après les mesures que l'on a effectuées sur le diamètre appa- 
rent de Jupiter, on a reconnu que si la planète se trouvait à une 
distance de ia terre égale à In distance moyenne de la terre au so- 
leil, son diamètre équatorial serait vu sous un angle, de 193"; le 
rayon de Jupiter est donc égal à 1 1 ,22ii fois le rayon de la terre. 

Jupiter se montre 0 l'œil nu comnio une étoile des plus bril- 
lantes; son éclat est à peu près le même que celui de Vénus. 

Quand on observe Jupiter avec une lunette, on voit que cotte 
belle planète est toujours accompagnée de points brillants, qui se 
déplacent assez rapidement par rapport à elle, en passant tantôt du 
coté de l'orient, tantôt du côté de l'occident, tout en restant sensi- 
blement sur une ligno droite dirigée à peu près suivant l'éciiptique. 
Ces points brillants ne sont antre chose que do petits corps qui 
circulent autour do Jupiter, comme les planètes circulent autour 
du soleil ; on leur donne le nom de satellites de Jupiter. Ils sont au 
nombre de quatre. Leur découverte est due à Galilée, qui les aperçut 
dès qu'il dirigea une hmcUo vers Jupiter. 

L'observation a fait voir que les mouvements des satellites au- 
tour de la planète s'eUV-rtuenl conformément aux lois que Kepler a 
trouvées pour les mouvements des planètes autour du soleil (§ 36 I]. 
Le tableau suivant fait connaître leurs distances moyennes au con- 
tre de Jupiter, en prenant pour imite le rayon de 1 équaleur de la 
planète ; il donne également les durées do leurs révolutions sidé- 
rales, exprimées eu jours, durées qui sont liées aux distances 
moyennes par la troisième loi de Képler. 
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Les excentricilés dos orbiles clos deux premiers satellites sont 
insensibles ; colles du troisième et du quatrième sont très petites. 
Les plans dans lesquels ils se meuvent ne font que de très petits 
angles avec le plan de l'orbite da Jupiter. Leurs mouvements sont 
tous dirigés dans le sens de la rotation do Jupiter, c'est- a -dire d'oc- 
cident en orient , comme les mouvements des pkmétos autour du 
soleil. La figure 326, qui est faite dans des proportions exactes, 




peut donner une idée des dimensions relatives de Jupiler et des 
orbiles de ses satellites. A la mémo échelle, la distance de Jupiler 
au soleil serait représentée par uiie longueur de près de 1 7 mètres : 
et le soleil lo serait par un cercle do 18 millimètres do rayon, c'est- 
à-dire par un cercle qui serait à peu près égal à celui qui repré- 
sente l'orbite du deuxième satellite. 

Jupiler projette du côté opposé au soleil un cône d'ombre dans 
lequel les satellites pénètrent de temps en temps, co qui occasionne 
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des éclipses analogues aux éclipses de lune. Cette planète étant 
beaucoup plus grosse que la terre, et se trouvant en outre beaucoup 
plus éloignée dit soleil, la longueur de son cône d'ombre est incom- 
parablement plus grande que celle du cône d'ombre de la terra: ce 
cône s'étend bien loin au delà de l'orbite du quatrième satellite, t! 
on résulte que les dimensions transversales du cône, dans les points 
où il peut Être atteint par les satellites, sont presque égales à celtes 
de !a planète elle-même ; aussi les éclipses de ces satellites sonl- 
elles beaucoup plus fréquentes que les éclipses do lune. Les trois 
premiers satellites pénètrent dans le cône d'ombre à chacune de 
leurs révolutions ; le quatrième, seul, passe quelquefois à côté du 
cône sans y pénétrer , lorsqu'il so trouve dans les parties de son 
orbite les plus éloignées du plan de l'orbite de Jupiter. 

Los éclipses des satellites de Jupiter ont été indiquées comme 
pouvant servir à la détermination des longitudes géographiques : 
ce sont des phénomènes qui se produisent dans le ciel, et qui, pou- 
vant être observés à la fois d'un grand nombre de points de la sur- 
face do la terre, doivent remplacer avec avantage les signaux de 
feu dont nous avons parlé (§ 97). Mais leur observation n'est pas 
susceptible d'une grande précision. La pénombre fuit que la lumière 
d'un satellite ne disparaît que graduellement, au lieu de s'éteindre 
brusquement, comme cela arriverait s'il n'y avaitpasdopénombro. 
L'instant où un observateur cesse d'apon-ovoir on satellite doit donc 
dépendre à la fois de la bonté de sa vue et do la puissance de la 
lunette dont il se sert; en sorte que deux observateurs ne voient 
généralement pas l'éclipsé commencer à un mémo instant. La même 
incertitude existe dans l'observation de la fin d'une éclipse. Aussi 
l'observation des éclipses des satellites de Jupiter, dans le but de 
déterminer la longitude du lieu où l'on se trouve, conduit-elle a des 
résultats moins exacts que la méthode dos distances lunaires que 
nous avons fait connaître précédemment (§ On l'emploie ce- 

pendant quelquefois, et c'est pour cela que l'on publie, dans la 
Connaissance des temps, plusieurs années à l'avance, l'indication 
des heures de Paris, auxquelles doivent commencer ou finir les di- 
verses éclipses des quatre satellites. 

Lorsque les satellites de Jupiter passent entre la planète et lo so- 
leil, leur ombre se projette sur la planète, et produit de véritables 
éclipses de soleil dans les lieux par lesquels elle passe ; cette ombre 
peut être aperçue de ta terre quand on observe au moyen d'instru- 
ments puissants. 

L'éclat des satellites varie périodiquement, en même temps qu'ils 
se meuvent autour de la planète. Herschel a reconnu que celle 
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variation d'éclat peut être attribuée à ce que les s» Loi !i les tournent 
sur eux-mêmes de manière à présenter toujours la même face vers 
la planète; nous voyons ainsi successivement toutes les parties 
de leurs surfaces, et il suffit d'admettre que ces diverse? parties nu 
réfléchissent pas également la lumière du soleil pour rendre compte 
des variations d éclat que l'on observe. 

On ne connaît pas les grosseurs des satellites ; leurs diamètres 
apparents sont trop petits pour que l'on ail pu les mesurer. On sait 
seulement que le troisième est de beaucoup le plus gros des quatre, 
et que les autres vont ensuite en décroissant dans l'ordre suivant : 
le quatrième, le premier, et enfin le deuxième. 

§ 270. Dès que Galilée eut dirigé une lunettu vers Saturne, il vit 
que celte planète n'avait pas la forme arrondie rie Mars et de Ju- 
piter; elle présentait deux protubérances opposées quiluidonnaienl 
une apparence très singulière. Par l'observation attentive do ces 
protubérances, à l'aide de plus for les lunettes, Huygens a reconnu 
que Saturne est bien une niasse globulaire comme les autres pla- 
nètes, mais que eu globe est entouré d'un anneau circulaire et aplati 
qui l'enveloppe sans le toucher par aucun point. Quelle que soit 
l'époque à laquelle on observe Saturne, on voit toujours son an- 
neau obliquement, fin. 327 ; la partie antérieure se projette sur le 





corps de la planète; la partie postérieure se trouve cachée ; et les 
deux parties latérales débordent de part et d'autre de manière à 
former ce que l'on nomme les anses de Saturne. L'anneau se trans- 
portant parallèlement à lui -même dans le mouvement de la planète 
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aulour du soleil, son obliquité, par rapport à la ligne suivant l< 
quelle nous lo voyons, varie d'une époque à une antre, comme on 
comprend tout de suite en jetant les yeux sur la fig. 328, où S e 



lo soleil et T In terre. Il en résulte des changements correspondant 
dans la forme sous laquelle il se présenle à nous. Tantôt l'ellipse 
qui forme son contour apparent extérieur est assez, large pour en- 
vironner complètement le disque circulaire de la planète ; et l'on ne 
voit plus le disque faire saillie de chaque côté de l'anneau, comme 
cela a lieu habituellement, fi']- 337. Tantôt, au contraire, celle 
ellipse se réduit à son grand axe : l'anneau ne se montre que par sa 
tranche, et on le voit sous forme d'une ligne droite qui passe parle 
centre dudisquo de la planète, en s'élendanl a une certaine dis- 
tance de part et d'autre des borda de ce disque, fig. 329, ou 
bien en se terminant ;i ces bords mêmes, parce que les parties 
exlrèmos ne peuvent élre 
aperçues, fig. 330. A eerlainos 
époques, le plao de l'anneau 
venant à passer enLre la terre 
et le soleil, il tourne vers nous 
celle de ses deux faces qui 
n'est pas éclairée par le soleil, 
et par suile nous ne pouvons 
l'apercevoir ; la planète n'a 
plus alors que l'apparence d'un 
globe isolé comme Jupiter. 
Cette disparition do l'anneau 
e reproduit tous les quinze 
ns environ. 
Herschel a reconnu sur le 
disque de Saturne l'existence 
de bandes parallèles analogues à celles de Jupiter. L'observation en 
est plus difficile que pour cette dernière planète, à cause du plus 
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Dlgmznd bi Google 



DÉTAILS SUR LES DIVERSES PLANÈTES. Ù93 
grand éloignemont do Saturne. Certaines taches, que cet illustre 
astronome a vues se déplacer, et dont il a suivi !e mouvement, lui 
ont Tait reconnaître que Sa- 
turne tourne sur lui-même 
d'occident en orient, et qu'il 
fuit un lour entier en \ 0 1 ' 1 6 m . 
Ii a en outre remarqué, dans 
les régions polaires de la pla- 
nète . des changements de 
teinte qui sembleraient indi- 
quer des amas de neige ou de 
glace dans ces régions, comme 
sur la planète Mars. 

Le disque de Saturne mani- 
feste, dans le sens de son axe 
de rotation, un aplatissement 
1res prononcé qui a été évalué Fig. 330. 

par Herschel à -fa. 
' A la distance rie la terre au soleil, le diamètre équatorial de Sa- 
turne sous-tendrait un angle de 155"; le rayon de Saturne est 
donc égal à 9,022, celui de la terre étant 1 . 

L'anneau est dirigé à peu prés dans le plan de 1 equateur de 
Saturne ; il est incliné d'environ 58" ^ sur le plan de l'écliptiquo. Si 
l'on prend pour unité le rayon de l'équateur de Saturne, lo rayon 
intérieur de l'anneau est égal à 4 ,66, et le rayon extérieur égal à 
2,37. On ne connaît pas l'épaisseur de l'anneau ; on sait seulement 
qu'elle est très petite relativement à sa largeur. 

En observant l'anneau de Saturne avec des instruments puis- 
sants, on a reconnu que cet anneau n'est pas simple ; il se com- 
pose de plusieurs anneaux concentriques, dont les lignes de sépara- 
tion sont visibles principalement vers les anses, fig. 327. On a même 
aperçu récemment un anneau obscur, situé à l'intérieur des autres, 
comme on le voit sur la figure ; l'existence de cet anneau obscur fait 
que le rayon intérieur de l'anneau général doit avoir une valeur 
plus petite que celle que nous venons d'indiquer, car cette valeur 
a été obtenue sans tenir compte de l'anneau obscur, que l'on n'avait 
pas encore vu. 

Certaines irrégularités observées par Hcrschet dans l'anneau de 
Saturne lui ont fait reconnaître qu'il est animé d'un mouvement 
do rotation dans son plan : il fait un tour entier on 1 0 h 32"' 1 3". 
Ce mouvement s'effectue d'occident en orient. 

Outre l'anneau, il existe encore autour de Saturno des satellites, 
■12 
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au nombre de huit, qui se meuvent, comme ceux de Jupiter, d'oc- 
cident en orient, et dont les mouvements s'effectuent conformément 
aux lois île Képler. Voici le lableau rie leurs distances moyennes au 
centre rie la planète, exprimées au moyen rie son rayon équatnrial 
pris pour unité, et des durées do leurs révolutions sidérales éva- 
luée* en jours 




Ces divers satellites se meuvent à peu près dans le plan de 
l'anneau. Le plan de l'orbite du huitième satellite s'en écurie ce- 
pendant assez, notablement, et se rapproche davantage du plan de 
1 eeliplique. Lorsque l'anneau se montre par sa tranche, on voit les 
deux premiers satellites se projetef sur lui ; ils ressemblent il des 
grains de chapelet qui se mouvraient le long d'un fil. 

La fig. 331 représente les orbites des liuil satellites de Saturne. 
Elle a été faite à la mémo échelle que colle qui représente les or- 
bites des satellites de Jupiter (/îg. 326, page 489). Un y a ligure 
également, dans d'exactes proporlioos, le corps de la planète et 
l'anneau qui l'environne. A celle échelle, la distance de Saturne 
au soleil serait représentée par une longueur de 30"', G. 

Les satellites de Saturne ont été découverts par divers astro- 
nomes, savoir : le sixième, parHuygcns; les troisième, quatrième, 
cinquième et huitième, par Dominique C.assini ; le premier et le 
deuxième, par Herscliel ; et enfin, le septième, par M. Lassell, de 
Liverpool, le I 8 septembre 1848. 

Saturne se montre à l'œil nu comme une étoile brilianle. Son 
éclat est cependant bien intérieur a celui de Jupiter; il présente 
une teinte terne et comme plombée. 

§271. Uranus est visible à l'œil nu, et paraît comme une étoile 
de cinqoième grandeur. Observée a l'aide d'une lunette, celte pla- 
nète se montre sons forme d un disque circulaire. Son diamètre ap- 
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pjlrenl est d'environ 4" ; à la distance (ie la terre au soleil , il de- 
viendrait de TA": le rayon île la planète est donc égal à 4,3*, celui 
de la terre étant i . 




Herschel a reconnu que le disque d'Uranus est un peu aplati ; son 
plus petit diamètre est dirigé à peu près dans le plan de l'éciiplique. 
Ce fait semblerait indiquer que la planète tourne sur elle-mAmo, et 
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revus depuis Herschel; leurs orbites sont inclinées do 79° sur lo 
plan de l'écliptique, et leurs mouvements sur ces orbites obliques 
sont dirigés de l'orient vers l'occident, c'est-à-dire en sens contraire 
du mouvement des planètes autour du soleil. 

La fig. 332 représente les orbites des six satellites d'Uranus, 
a l'échelle qui a déjà servi à construire les pg. 326 et 331, rela- 
tives aux satellites de Jupiter et do Saturne. La distance d'Uranus 
au soleil, à celte mémo échelle, serait représentée par une longueur 
de 61-, 6. 

§ 272. Neptune n'est pas visible à l'œil nu. Celle planète, vue 
dans une lunetlo d'un faible grossissement, ressemble à une étoile 
de huitième grandeur. Avec un grossissement plus fort, on lui voit 
prendre des dimensions sensibles; elle se monlresous la forme d'un 
disque circulaire. Son diamètre apparent n'est que de 2",7. A la 
distance du soloi! à la terre, ce diamètre apparent serait de 81"; 
en sorte que le rayon de Neptune est égal à 4,72, le rayon de la 
terre étant 1 . 

La planète Neptune est accompagnéo d'un salellile qui circule 
aulour d'elle dans une orbile inclinée d'environ 35 degrés sur 
l'écliptique, La durée de sa révolution est do S 1 , 87 : sa distance 
moyenno au centre de Neptune est d'environ 13 fois le rayon do 
la planète. La jig. 333 peut servir à comparer, l'orbite de co 
satellite aux orbites des satellites de Jupiter, Sa- 
turne et Uronus, représentées par les fig. 326, 
331 et 332 : l'échelle est la même pour cos diverses 
figures. A celle échelle, la distance de Neptune au 
soleil aurait une grandeur de plus de 96 mètres. 

Le satellite de Neplunc a élé découvert par 
M, Lasse!!. Fig . 333 . 

§273. Les nombreuses planètes que l'on a décou- 
vertes dans la région comprise entre Mars et Jupiter sont beaucoup 
plus petites que celles dont nous avons parlé jusqu'à présont. Elles 
paraissent généralement comme des étoiles de neuvième ou de 
dixième grandeur. 

Herschel a trouvé 0",35 pour le diamètre apparent de Cérès, 
dans le cas où la planète serait placée il une distance égale à colle 
du soleil à la terro ; il a trouvé également que le diamètre apparent 
de Pallas, dans les mêmes circonstances, ne serait que de 0", S i- . Il 
en résulte, pour li 1 diamètre de Cérès, une longueur de 259 kilomè- 
tres ; et pour celui do Pallas, une longueur de 1 78 kilomètres, co 
qui est à peu près la distance de Paris au Havre. 

Herschel a cru reconnaître autour de Pallas l'existence d'une 
42. 




498 PLANÈTES. . 

nébulosité, d'une sorte de brouillard, qui accuserait la présence 
d'une atmosphère considérable autour de cette planète. 

Telles sont, à peu près, les seules notions que l'on possède sur 
ces astres, dont les dimensions sont tellement petites, que les plus 
puissants instruments suffisent à peine pour leur faire prendre une 
apparence autre que celle de simples points lumineux. 

g 274. Nous ne saurions trop insister sur la comparaison des di- 
mensions et des distances mutuelles des divers astres que nous 
avons étudiés jusqu'à présent. On a de la peine à s'en faire une idée 
exacte. Les distances des planètes entre elles et au soleil sont tel- 
lement grandes, relativement à (ours diamètres, qu'on ne peut pas 
représenter le système planétaire par un dessin qui permette de 
saisir d'un coupd'œil les rapports de grandeur de ses diverses par- 
lies. Les machines, plus ou moins complexes, que l'on construit 
pour donner une idée des mouvements simultanés de la terre, des 
planètes, et de leurs satellites, ne peuvent être exécutées qu'à la 
condition d'exagérer considérablement les proportions do certaines 
parties. 11 en est de même des dessins destinés à expliquer les 
diverses particularités des mouvements des astres, tels que les 
fig. 223 (page 296) , 259 (page 365) , et bien d'autres que nous 
pourrions encore citor parmi celles qui nous ont servi jusqu'à pré - 
sent. On doit donc se mettre constamment en parde contre les 
idées fausses qui pourraient en résulter. C estpour cela qu'à diverses 
reprises nous avons cherché, soit par des figures, soit par des indi- 
cations do grandeurs relatives, à appeler l'attention sur les vrais 
rapports des dimensions du système planétaire. Ainsi, dès que nous 
sommes arrivés à la connaissance de la grandeur du diamètre du 
soleil, nousavonsmisen regard deux cercles ayant des rayons pro- 
portionnels à ceux du soleil et delà terre {fig. 204, page 277), et 
nous avons dit que, pour figurer eu même temps la distance qui 
sépare ces deux corps, il faudrait que les centres des cercles fus- 
sent éloignés l'un de l'autre de 1 6™,5 . Plus tard, nous en avons fait 
autant pour donner une idée des grandeurs relatives de la terre et 
de la lune (fig. 2G5, page 379) ; mais nous avons dû adopter pour 
cela une échelle plus grande, d'après laquelle lo rayon du soleil se- 
rait représenté par une longueur de 1 1D ,204, et la distance de cet 
astre à la terre par une longueur de 258 mètres. Lorsque nous 
avons parlé des systèmes de Copernic et de Tycho-Brahé, nous 
avons eu soin de conserver les vrais rapports do grandeur entre les 
rayons des cercles qui représentent les orbites des divers corps de 
notre syslèmeplanétaire(/iff. 320, page471 ; et/i£f.321,pago472), 
à l'exception toutefois de l'orbite de la lune autour de la terre, qui 
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aurait été imperceptible si nous ne l'avions pas agrandie outre me- 
sure. Enfin, dans les paragraphes qui précèdent, nous avons re- 
présenté les orbites dos satellites do Jupiter [fig. 326), de Saturne 
[fig. 331), d'Uranus (fig. 333), et de Neptune [fig. 333], à une 
échelle qui est la même pour toutes les figures, en conservant au- 
tant que possible aux planètes elles-mêmes les dimensions qu'elles 
doivent avoir à celte échelle; et nous avons fait connaître, en outre, 
les longueurs des lignes par lesquelles devraient être représentées 
les distances de ces diverses planètes au soleil. 

Pour que l'on puisse se faire une idée nette des grosseurs rela- 
tives des planètes principales, nous donnerons encore ici, fig. 33 i, 
une figure sur laquelle ces planètes sont représentées à côté les unes 




des autres par des cercles de rayons proportionnels à leurs pro- 
pres rayons. A la même échelle, le soleil devrait être figuré par un 
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cercle do 0", I i>0 do rayon ; l'orbite de lu lune, pnr un cercle (le 
O'-.OSO de rayon ; l'orbite du quatrième salollito de Jupiter, par un 
cercle de 0"',40S de rayon; celle du huitième satellite de Saturne, 
pnr un cercle de 0"',77i de rayon ; colle du sixième satellite d'Ura- 
nus, par un cercle de 0"',527 de rayon ; et celle du satellite de 
Neptune, par un cercle de 0",082 do rayon. En outre, les dis- 
lances des planètes au soleil seraient représentées par des lon- 
gueurs de J2'",i pour Mercure, 23™, 1 pour Vénus, 32 n, ,0 pour 
la Terre, i8"\8 pour Mars, 166 n ',6 pour Jupiter, 305 m ,3 pour 
Saturne, GI3"',S pour Uranus, et 96 1 m ,3 pour Nepluno. 

S 27î». Considération» sur le ifiline planétaire. — Avant 
que le système do Copernic fût adopté, lorsqu'on regardait la terre 
comme une masse immobile dans l'espace, on faisait mouvoir le 
soleil, la lune et les planètes autour d'elle. Les mouvements du so- 
leil et de la lime étaient assez simples; chacun de ces astres ne 
s'éloignait pas beaucoup de décrire uniformément une circonfé- 
rence de cercle ayant son centre au centre de la terre. Les mou- 
vements des planètes, au contraire, étaient complexes; pour rendre 
compte de leurs stations et rétrogradations, il fallait leur faire 
parcourir dos épicyclos mobiles sur des déférents, ot cola suivant 
certaines lois dépendant du mouvement du soleil . Copernic reconnut 
d'abord, comme nous l'avons dit, que les apparences seraient tout 
aussi bien représentées, en regardant les planètes comme décrivant, 
autour du soleil, des orbites à peu près circulaires, que cet astre 
emporterait avec lui flans son mouvement annuel autour de la terre. 
Les mouvements des planètes, tout en conservant individuellement 
à peu près le même degré de complication qu'auparavant, étaient 
ainsi ramenés à former un ensemble plus simple. Mais c'est en ad- 
mettant ensuite l'immobilité du soleil et le mouvement de la lerre 
autour de lui, que Copernic apporta aux mouvements des planètes 
une simplification remarquable : chacune d'elles n'était plus animée 
par là que d'un mouvement à peu près circulaire et uniforme au- 
tour du centre du soleil, mouvement analogue à celui qu'il devait 
attribuer en mémo temps à la terre pour rendre compte des appa- 
rences. 

Si la lune n'eût pas existé, il eût été impossible de ne pas élre 
frappé du caractère de simplicité extrême que les idées de Copernic 
apportaient dans lo système planétaire : au lieu d'admettre que les 
planètes se mouvaient aulour du soleil, et que cet astre emportait 
leurs orbites dans son mouvement aulour de la torre, on n'avait 
qu'à regarder les planètes et la terre comme se mouvant toutes sui- 
vant une même loi très simple, autour du soleil supposé immobile. 
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L'existence de la lune venait troubler cette simplicité, due aux 
nouvelles idées : on voit en effet que, en rendant le soleil immo- 
bile, et faisant mouvoir la torro autour de lui, on réduisait bien 
les mouvements des planètes à n'être que des mouvements sensi- 
blement circulaires et uniformes sur des orbites fixes, mais en même 
temps on compliquait le mouvement de la lune, dont l'orbite autour 
de la terre devait être emportée par celle-ci dans son mouvement 
autour du soleil. Ainsi, la simplification apportée au mouvement des 
planètes entraînait une complication correspondante dans le mou- 
vement de la lune. On pouvait en faire une objection sérieuse au 
système do Copernic; et il n'était guère possible de répondre à 
cette objection qu'en montrant le peu d'importance do la lune par 
rapport à l'ensemble des planètes, d'où résultait une grande pro- 
babilité en faveur du système qui faisait disparaître la complica- 
tion du mouvement des planètes pour la reporter dans le mouvement 
de la lune. 

La découverte des satellites de Jupiter par Galilée, et celle des 
satellites des autresplanèles plus éloignées du soleil que Jupiter, ont 
fait complètement disparaître l'objection dont nous venons do parler. 
On a vu par là que Copernic, en admettant que l'orbite de la lune 
autour de la terre est emportée par celle-ci dans son mouvement 
autour du soleil, n'a fait que donner à la lune le rôle de satellite 
de la terre ; le mouvement de ce petit globe voisin de la terre n'est 
plus qu'un cas particulier des mouvements analogues que l'on ob- 
serve dans les corps qui accompagnent les plus grosses planètes 
de notre système. • 

Pour compléter les indications que nous avons déjà données sur 
les grandeurs relatives des orbites des satellites 
de diverses planètes, nous donnons ici, fig. 335, f ^ 
un dessin de l'orbiLe de la lune autour de la lorre, / \ 
exécuté à la même échelle que ceux qui se rap- ( -t 1 
portent aux satellites de Jupiter, Saturne, Uranus \ J 
et Neptune {fig. 32fi, 331, 332 et 333). On peut X^_^/ 
remarquer que l'orbito du satellite de Neptune est Fig 335 
à peu près égale à l'orbite de la lune. 



Êj 27ii. L'-jbitH'valion des particularités que présentent les sur- 
faces de Mercure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne, a fait recon- 
naître que ces planètes tournent sur elles-mêmes ; l'aplatissement 
d'Uranus donne fortement à penser que cette planète est également 
animée d'un mouvement do rotation. En expliquant le mouvement 
diurne des astres par une rotation de la terre autour d'un de ses 
diamètres, Copernic n'a donc fait que donner à ce globe une ressem- 
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. blance de plus avec tes autres planètes. Rien, dans ce que le sys- 
tème do Copernic admet relativement à la terre, ne tend à en faire 
un corps qui ne rentre pas complètement dans la catégorie des 
planètes. Si l'on se transporte par la pensée sur la surface de Vénus 
ou sur collo de Mars, on voit que les astres doivent y paraître 
animés de mouvements entièrement analogues à ceux que nous ob- 
servons de la terre. 11 n'y aurait pas, il est vrai, dans l'un et l'autre 
cas, d'astro correspondant à notre lune ; mais si l'on était placé sur 
la surface de Jupiter, outre que les mouvements des divers astres 
présenteraient encore les mêmes apparences que sur la terre, on 
verrait quatre lunes circuler comme la nôtre autour du globe que 
l'on habiterait. 

Si l'on compare les durées des rotations des diverses planètes, y 
compris ia terre, on voit que ces planètes se partagent, sous ce 
point de vue, en deux groupes distincts. Pour les quatre planètes 
les plus voisines du soleil, les durées des rotations sont à pou près 
les mêmes, savoir : 34" i m pour Mercure, 33* 21"' pour Vénus, 
23 h SU™ pour la terre (c'est la durée du jour sidéral), et 24" 39 m 
pour Mars. Au delà de Mars, il n'y a plus que Jupiter et Saturne 
dont les rotations aient pu être constatées et mesurées : les durées 
de ces rotations, qui ne diffèrent pas beaucoup l'une de l'autre, sont 
notablement plus courtes que les précédentes, puisqu'elles sont de 
9" 53" pour Jupiter, et de h 0" 1 6" pour Saturne. 

§ 277. Si nous jetons un coup d'œil sur l'ensemble du système 
planétaire, nous y trouvons un grand nombre de circonstances qui 
donnant à ce système un caractère tout particulier, et qui le dis- 
tinguent complètement d'un simple amas d'astres on mouvement, 
que le hasard aurait rassemblés dans une même région de l'espace. 
Les planètes se meuvent toutes autour du soleil, en restant à peu 
près dans un môme plan passant par cet astre central; il n'y a 
d'oxeeption que pour quelques-unes des petites planètes, dont les 
orbites font des angles assez grands avec le plan de l'écliptique. 
Tous ces mouvements des planètes autour du soleil s'effectuent dans 
un même sens, d'occident en orient. Les planètes principales sont 
accompagnées de satellites qui, à l'exception de ceux d'Uranus, se 
meuvent dans des plans assez peu inclinés sur le plan de l'éclip- 
tique, et dans le sens du mouvement des planètes autour du 
soleil, c'est-à-dire d'occident en orient. Le soleil tourne sur lui- 
même, dans le môme sens, autour d'un axe qui est presque per- 
pendiculaire au plan de l'écliptique. Enfin, les planètes dont on a pu 
constater le mouvement rie rotation lournentaussi toutes d'occident 
en orient. 11 en est encore de même de la rotation de la tune autour 
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du son centre. Ce concours de circonstances ne permet pas de re- 
garder lo système planétaire comme une réunion d'astres purement 
accidentelle; il nous oblige à regarder le soleil, les planètes, et leurs 
satellites, comme ayant une origine commune, et peut nous mettre, 
jusqu'à un certain point, sur la trace de la formation du système, 
tel qu'il existe maintenant. Nous verrons plus tard quelles sont les 
idées très plausibles que Laplaco a émises à ce sujet. 

§ 278. Le système planétaire, dont nous venons d'étudier la \ 
constitution, se trouve environné d'étoiles situées de tous les côtés. 
Mais ces étoiles en sont excessivement éloignées; en sorte qu'il 
forme un groupe isolé au milieu d'un espace immense dans lequel 
nous ne voyons aucun astre. Nous avons donné précédemment 
quelques indications relativement à la distance qui nous sépare des 
étoilos (§ 176) ; nous avons dit que la distance de la 61' du Cygne 
au soleil est de pius de 395 000 fois la distance moyenne du so- 
leil à la terre, et l'on sait que cette étoile est une de celles qui 
sont le moins éloignées de nous. On so Tera uno idée de l'isolement 
du système planétaire au milieu de l'espace, en remarquant que, 
d'après l'écliolle qui a servi à construire la ligure 3 20 [[>ui:a 17 1). 
si l'on voulait y placer la 61 ' du Cygne, on devrait la meltre à une 
distance de 5 950 mètres du point S qui représente le soleil, c'est- 
à-dire à environ une lieue et demie. 

Il est extrêmement probable que nous ne connaissons pas toutes 
les planèles qui circulent autour du soleil. On en découvrira sans 
doute encore plusieurs dans la région comprise entre Mars et Ju- 
piter, où l'on en a tant découvert dans ces dernières années. En 
outre, il est très possible qu'il existe quelques planètes plus près du 
soleil que Mercure, et plus loin que Neptune. Les unes et les autres 
seraient très difficiles à observer de la terre : les premières, parce 
que, en raison de la proximité du soleil, la vivacité de la lumière 
de cet astre empêcherait de les apercevoir ; les autres, parce que, 
en raison de leur éloignement, la lumière qu'elles reçoivent du so- 
leil ne serait pas suffisante pour que nous pussions les distinguer 
dans le ciel. Mais dans tous les cas, lors même qu'on étendrait les 
limites du système planétaire par la découverte de quelques nou- 
velles planèles situées au delà de Neptune, on n'en devrait pas 
moins regarder ce système comme ayant des dimensions extrême- 
ment petites relativement à la distance qui le sépare dos étoiles les 
plus voisines. 

§279. Découverte de la vitesse de la lumière. — C'est par 
l'observation des éclipses des satellites de Jupiter que Boëmer dé- 
couvrit la vitesse de propagation de la lumière (vers i 675). Domi^ 
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nique Cassini, on se fondant sur un très grand nombre d'observa- 
tions, avait construit des tables du mouvement de ces satellites, à 
l'aido desquelles on pouvait prédire le retour de leurs éclipses. 
Roêmer remarqua que les époques auxquelles on observait réelle- 
ment, soit le commencement, soit la fin des éclipses, n'étaient pas 
toujours d'accord avec les indications fournies par les tables de Cas- 
sini : tantôt le phénomène arrivait un peu en avance, tantôt au con- 
, traire, il arrivait un peu en retard sur l'époque à laquelle il aurait dû 
arriver d'après la prédiction qui en avait été faite. De plus, l'avance 
avait toujours lieu lorsque Jupiter se trouvait dans le voisinage de 
son opposition, et le retard lorsqu'il so trouvait peu éloigné de sa con- 
jonction. Voici de quelle manière Ilocmer expliqua ces divergences 
entre les observations et les tables construites d'après un grand 
nombre d'observations antérieures. Si la lumière que nous envoie 
un astre était animée d'une vitesse infiniment grande, elle nous ar- 
riverait aussitôt qu'elle serait partie, et nous verrions les divers 
phénomènes lumineux qui so produisent sur la surface de l'astre à 
l'instant mémo de leur production. Mais si, au contraire, la vitesse 
de propagation de la lumière n'est pas infinie, elle emploie un cer- 
tain temps à parcourir la dislance qui nous sépare de l'astre ; lors- 
que nous la recevons, il y a déjà quelque temps qu'elle est partie 
do t'aslre : nous ne voyons les phénomènes lumineux qui s'y pas- 
sent, qu'après qu'ils se sont réellement produits. Le retard qui en 
résulte dans l'observation de ces phénomènes dépend d'ailleurs de 
la dislance qui sépare l'astre de la terre; il est d'autant plus grand 
que l'astre est plus éloigné. On comprend que ce retard n'aurait 
aucune influence sur les intervalles de temps compris entre des 
phénomènes successifs observés sur un astre dont la distance ii la 
terre resterait toujours la même ; l'observation de chacun do ces 
phénomènes serait toujours on retard de la même quantité sur 
l'époque réelle de sa production ; le temps écoulé entre deux phé- 
nomènes consécutifs serait donc le même que celui qui s'écoulerait 
entre les époques auxquelles on les observerait de la terre ; la suc- 
cession de ces phénomènes, observés de la terre, suivrait exacte- 
ment les mêmes lois que si chacun d'eux était observé à l'instant 
môme où il se produit. Mais si la distance do la terre à l'astre que 
l'on considère vient à varier d'une époque à une autro, il n'en sera 
plus de munie; le retard de l'observation d'un phénomène sur 
l'époque réelle de sa production sera plus ou moins grand, suivant 
que ta lumière aura un chemin plus ou moins long à parcourir pour 
venir do l'astre à la terre; ut il en résultera une différence corres- 
pondante entre les intervalles de temps qui séparent des phéno- 
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mènes successifs, et ceux qui séparent les époques auxquollos on 
aura observé ces phénomènes. 

Si, pur exemple, un certain phénomène so reproduisait réguliè- 
rement toutes les heures, sur un astre dont la distance à la terre 
irait tantôt en augmentant pendant un certain nombre d'heures, et 
tantôt en diminuant, voici ce qui arriverait : tant que l'astre s'éloi- 
gnerait rie la terre, lo temps compris entre deux observations suc- 
cessives du phénomène dont il s'agit serait de plus d'une heure ; 
lorsqu'au contraire l'astre so rapprocherait do la terre, il s'écoule- 
rait moins d'une heure cuire deux observations consécutives. Sup- 
posons, pour fixer les idées, que l'astre ^oil à sa pluspelitedistance 
de la terre, à l'instant inéme ou le phénomène en question se pro- 
duit une première fois; qu'à partir de là, il s'éloigne de la terre pen- 
dant 5 heures; puis, qu'il s'en rapproche de nouveau pondant 
5 heures, de manière à revenir ii la distance à laquelle il se trouvait 
primitivement, il est aisé do voir que les S intervalles de temps 
compris entre la 1™, la 2*,... et la li c apparition du phénomène, 
pour un observateur placé sur la terre, seront tous de plus d'une 
heure ; et que l'excès de l'ensemble rie ces 5 durées sur 5 heures 
sera précisément égal au temps que la lumière emploie à parcourir 
l'espace dont la distance do I astre à la terre s'est accrue pendant ce 
temps total. De même, les S intervalles rie temps compris entre la 
b», la 7",... et la M* apparition du phénomène, seront tous de 
moins d'une heure, et l'excès de 5 heures sur leur ensemble sera 
encore égal au temps employé par la lumière à parcourir la dilTé- 
rence de la plus grande et de la plus petite distauco de l'astre à lu 
terre. On en conclura facilement que l'excès du temps compris en- 
tre la I " et la 6" observation du phénomèno, sur le temps compris 
entre la 6° et la 1 t e observation, est précisément le double de celui 
que la lumière met à parcourir la quantité dont la plus grande dis- 
tance de l'astre à la terre surpasse la plus petite distance de ces 
deux corps. 

Jupiter et la terre so mouvant en même temps autour du soleil, 
la distance de ces deux planètes varie périodiquement. Lors des 
oppositions do Jupiter, la terre étant en ï et Jupiter en J, fig. 336, 
la distanceJT qui les sépare est la dill'érence des distances JS, TS, 
de chacune d'elles au soleil S; lorsque, au bout do quelque temps, 
Jupiter est allé do J en J', et la terre de T en T, Jupiter se trouve en 
conjonction, et sa dislance J'T à la terre est la somme des distances 
des deux planètes au soleil ; pins tard, lorsque Jupiter est allé de 
J' en J", et la terre de T' en T", Jupiter se retrouve en opposition, 
et sa distance à la terre redevient égalo à ce qu'elle était au rao- 
43 
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menl de l'opposition précédente. On voit dont que 1h distance de 
Jupiter à la terre varie périodiquemeot, entre deux limites qui sont 
la différence 



et la somme 




planète. Il en 
résulte que 

ru que nous venons de dire d'un aslre dont la dislance à la terre 
augmente et diminue alternativement, est directement applicable à 
Jupiter; si la lumière n'a pas une vitesse infinie, la loi de succes- 
sion dos phénomènes lumineux qui se passent sur cette planète ou 
dans son voisinage doit être altérée pour nous, par suite de l'inéga- 
lité des retards qu'éprouve leur observation, en raison du change- 
ment de dislance de Jupiter à la terre. 

Or, les divergences que Hoèmer remarqua, entre les époques ou 
il observait les éclipses des satellites do Jupiter, et les époques 
auxquelles ces éclipses devaiont arriver d'après les tables deCassini, 
étaient toutes dans le sens indiqué par les considérations précé- 
dentes. Il ne devait pas regarder, bien entendu, les tables de Cas- 
sini comme Taisant connaître les instants précis auxquels chaque 
éclipse commençait ou finissait réellement. Si la lumière ne nous 
arrive pas instantanément de Jupiter, les tables de Cassini devaiont 
être entachées du retard qu'éprouve l'observation des éclipses, en 
raison du chemin que la lumière doit parcourir pour venir de Jupi- 
lor à la (erre. Mais comme ces tables avaient été construites au 
moyen d'un grand nombre d'observations faites antérieurement, à 
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(les époques oii Jupiler se trouvait tantôt près de sa conjonction, 
tantôt près do son opposition, l'inégalité des retards correspondant 
aux diverses observations avaient dù disparaître dans la combinaison 
des résultats obtenus ; et il ne devait rester, en définitive, dans les 
tables, qu'un retard moyen : les indications qu'elles fournissaient 
auraient été complètement d'accord avec les observations ulté- 
rieures, si, à loufe époque, le retard résullant de la transmission 
successive de la lumière avait eu la même valeur que lorsque Ju- 
piler se trouve à sa moyenne distance de la terre. Lorsque Jupiter 
est en opposition, la lumière met moins rie temps à parcourir la 
distance qui sépare celte planète de la terre, que si cette distance 
était égale à sa valeur moyenne JS ; les éclipses observées à cette 
époque doivent donc être aperçues de la terre un pou plus tôt 
qu'elles ne devraient i'étre d'après les tables de Cassini. Lorsqu'au 
contraire Jupiter est en conjonction, la distance de cette planète à 
la terre a !a plus grande valeur qu'elle puisse avoir; l'observation 
du commencement ou do la fin dos éclipses qui se produisent dans 
ce cas, doit donc se faire réellement un peu plus tard qu'elle ne de- 
vrait se faire d'après les tables. Roëmer reconnut en effet, comme 
nous l'avons déjà dit, que les époques auxquelles on observait les 
éclipses des satellites de Jupiler étaient un peu on avance ou un peu 
en retard sur celles qui étaient assignées a cf.* phénomènes, d'après 
les indications fournies par les tables de Cassini, suivant quo la 
dislance de Jupiter à la terre était plus petite ou plus grande que la 
valeur moyen no de cette distance: et, en outre, il vit que l'avance 
ou le retard de l'époque de l'observation réelle d'une éclipse sur 
l'époque de sa prédiction était d'autant plus grand que la dislance 
do Jupiter à la terre différait plus de la distance moyenne de ces 
deux corps. Dès lors, il n'hésita pas à regarder ces avances et cas 
retards comme uniquement dus à ce que la lumière ne se Iransmel 
pas instantanément de Jupiter à la terre; et il en conclut sans peine 
la valeur que devait avoir la vitesse de la lumière, pour rendre 
compte ries particularités que nous venons de signaler dans l'obser- 
vation des éclipses des satellites do Jupiler. 

A l'époque où Jupiter est en opposition, on ne peut pas observer 
les éclipses do ses satellites, parce que le cône d'ombre de la planète 
se trouve entièrement caché par elle; de même, lorsque Jupiter est 
en conjonction, la proximité du soleil empêche que l'on puisse faire 
des observations de ce genre : il faut que la planète soit à une cer- 
taine distance de sa conjonction et de son opposition, pour que les 
éclipses de ses satellites puissent être observées convenablement. 
Mais en comparant et discutant les résultats fournis par les obser- 
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valions faites lorsque lupiler se trouve dans diverses positions in- 
termédiaires entre la conjonction et l'opposition, on a pu suppléer 
aux ubservations relatives aux époques mêmes des conjonctions et 
des oppositions ; et l'on est arrive ainsi au résultat suivant. Sup- 
posons que Ton observe une éclipse d'un satellite au moment d'une 
opposition do Jupiter, puis une antre éclipse do ce satellite au mo- 
ment do lu conjonction suivante, puis enlin une dernière éclipse de 
ce m fi m g satellite lorsque Jupiter sera revenu en opposition, avec 
la condition que le satellite ait fait le même nombre de tours autour 
de sa planète entre la 2" et la 3 e observation qu'entre la 1" et 
la 2". En raison de la régularité du mouvement du satellite, l'in- 
tervallo de temps compris entre les deux premières observations 
devrait fitre le même que celui qui est compris entre les deux der- 
nières, si l'influence do la transmission successive de la lumière ne 
se faisait pas sentir ; on trouve, au contraire, que le premier de 
ces intervalles de temps surpasse le second de 33"' 1 2". Si l'on a 
bien compris lus explications qui ont été données, il n'y a qu'un 
instant, relativement aux irrégularités appartîntes que la transmis- 
sion successive de la lumière doit apporter dans l'observation des 
phénomènes, lorsque la distance qui nous sépare du lieu où ils se 
produisent varie périodiquement, on conclura tout de suite que l'excès 
do 33"' 1 V qui vient d'être indiqué est précisément le double du 
temps que la lumière emploie à parcourir le diamètre de l'orbite de 
la terre ; car ce diamètre est bien la différence entre la plus grande 
et la plus petite distance de Jupiter à la terre. La lumière parcourt 
donc le diamètre de l'orbite terrestre en 16"' 36*; et par suite elle 
met S" 1 1 8' à nous venir du soleil. Si l'on se reporte à la valeur qui 
a été assignée à la distance moyenne du soleil à la terre, on verra 
que, pour que la lumière emploie 8'" 18" à la parcourir, il faut 
qu'elle ail une vitesse d'environ 77 000 lieues (de i kilomètres) par 
seconde. 

Nous avons vu que la découverte de la vitesse de la lumière par 
Hoëmor a conduit liradley à l'explication du phénomène de l'aber- 
ration (§169]. Les idées de Iloëmer, sur la transmission successive 
de la lumière, ne furent admises par les astronomes qu'après 
qu'olles eurent été confirmées par les travaux de Bradley. Récem- 
ment, M. Fizeaux, en mesurant le temps qu'employait un rayon de 
lumière à aller de Suresnes à Montmartre (près Paris), puis à revenir 
de Montmartre à Suresnes, a trouvé pour la vitesse de la lumière la 
valeurmémeque lesohservations astronomiques lui avaient assignée. 

§ 280. Détenu in nll on de la parallaxe do soleil, parle» 
pansages de Vénus. — Lorsque nous nous sommes occupé de la 
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distance comprise entre le soldl et la terre (§ 1 *8), nous avons dit 
que la parallaxe du soleil n'avait pu être obtenue avec quelque pré- 
cision qu'au moyen d'observations faites au moment dos passages 
do Vénus sur le soleil. Nous sommes en mesure maintenant de 
faire comprendre le principe de la méthode que l'on a suivie pour 
cela. 

Los lois du mouvement des planètes autour du soleil, telles que 
les a données Kepler, ont été établies sans que l'on ail eu besoin de 
connaître la distance du soleil il la terre. Les rapports qui existent 
entre les distances des planètes au soleil, et la distance du soleil à 
la lerrej ont dû seuls entrer en considération dans rétablissement do 
ces lois ; ces rapports sont complètement déterminés par les circon- 
stances que présente le mouvement des planètes sur la sphère cé- 
leste, ainsi que nous l'avons vu (§ 259). On peut dire que l'on con- 
naissait la figure do Tensemblo du système planétaire, sans en 
connaître les dimensions absolues ; en attribuant arbitrairement 
telle grandeur que l'on aurait voulu à l'une dos dimensions du sys- 
tème, c'est-à-dire à la dislance d'une quelconque des planètes au 
soleil, on aurait pu en conclure la grandeur de toutes les autres 
dimensions. On se trouvait dans le même cas que si l'on connais- 
sait tous les angles d'un réseau de triangles, sans connaître au- 
cun des côtés qui en font partie; dès que, à la connaissance des 
angles, on parviendrait à joindre celle de la longueur d'un des 
côtés, toutes les dimensions du réseau seraient entièrement déter- 
minées par là (§ 1 01). La recherche de la parallaxe du soloil, qui 
devait faire connaître la distance du soleil à la terre, n'était donc 
antre chose que la mesure d'une base destinée à compléter les no- 
lions que l'on avait déjà acquises relativement aux dimensions du 
système planétaire. 

Au moment du passage de la planète Vénus devant le soleil, sur 
le disque duquel elle se projette comme un petit cercle noir, on peut 
connaître exactement le rapport des distances de Vénus et de la 
terre au soloil, d'après la position que chacune de ces deux planètes 
occupe sur son orbito elliptique. Supposons quoee rapport soit égal 
à 0,73 (il no diffère jamais beaucoup de 0,72, qui est le rapport des 
demi-grands axes dos deux orbites) . Admettons, pour simplifier, que 
deux observateurs soient placés précisément aux deux extrémités 
A, B, fig. 337. d'un diamètre de la lerre dirigé perpendiculaire- 
ment au plan de I ecliplique; réduisons par la pensée la planète 
Vénus à un seul point V, qui sera son centre de figure; et rempla- 
çons la surface arrondie de la partie anlérieuro du soleil par un 
simple disque plat se présentant de face du côté de la ter ru.-. Les 
43. 
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deux observateurs ne verront pas Vénus se projeter au même point 
du disque du soleil : pendant que lo premier verra la planète en u, 
le second la verra on b. Or, les deux triangles AIÏV, abV sont, sem - 



B 



blaules ; le rapport do itb à AB est donc le même que celui iki nV 
ii AV, et par conséquent aussi le même que celui de VS à VT. Mais 
VS est les 0,13 do TS; VT est donc les 0,27 de TS; en sorte 
que le rapport de VS à VT est égal à îy, ou bien à 2,7. Le rap- 
port de ab à AB est donc aussi égal à 2,7. Si, de la terre, on 
parvient à mesurer l'angle sous lequel on voit la distance ab, il 
suffira de diviser cet anglo par 2,7 pour avoir la grandeur appa- 
reille de la ligne Ali vue à la distance du soleil à la terre, c'est-à- 
dire précisément lo diamètre apparent de la terre vue du soleil ; la 
moitié du résultat ainsi obtenu fera la parallaxe horizontale du so- 
leil. Voyons donc comment on parviendra à mesurer l'angle sons - 
londu par la dislance ub. 

L'observateur placé en A voit Vénus parcourir une corde «1 du 
disque du soleil i l'observateur placé en B voit de mémo la plancle 
parcourir nne autre corde cf de ce disque, (.es deux cordes peu- 
vent être regardées comme dirigées parallèlement au plan do IV- 
cliplique ; et, par conséquent., la ligne nb, qui est perpendiculaire à 
ce plan, mesure lu distance qui les sépare. Si l'on trouve la position 
exacte quo chacune des deux cordes occupe sur lo disque du soleil, 
on or. conclura sans peine la distance comprise entre elles. Or, on 
sait quelle est ia vitesse relative de Vénus par rapport au soleil, au 
moment de l'observation, d'après les tables qui représentent les 
mouvements apparents des deux astres; on peut d'ailleurs mesurer, 
do chacun des deux points A et B, le temps que la planète emploie 
à traverser le disque du soleil : on en déduit immédiatement les 
grandeurs des cordes qu'elle a décrites sur le disque, pour chacun 
des deux observateurs, lïn comparant ensuite les grandeurs appa- 
rentes ainsi obtenues poor ces deox cordes, avec le diamètre ap- 
parent du soleil correspondant au moment de l'observation, on Irou- 
vera la position de chacune d'elles par rapport an centre du disque, 
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eL par suite la distance qui les sépare. On pourra, par exemple, 
tracer un cercle dont le diamètre soit en rapport avec le diamètre 
apparent du soleil , d'après une échelle choisie à volonté ; on in- 
scrira dans ce corda dons cordes parallèles dont les longueurs cor- 
respondent, d'après la mémo échelle, aux valeurs trouvées par les 
deux observateurs pour les cordes al, ef : en mesurant alors la dis- 
tance des doux cordes parallèles ainsi obtenues dans co cercle, et 
se reportant à l'échelle que l'on a adoptée pour cette construction, 
on trouvera le nombre de secondes dont se compose la grandeur ap- 
parente de la distance des deux cordes cd, ef, vues de la terre. On 
comprend qu'une méthode de calcul peut être substituée à la con- 
struction graphique que nous venons d'indiquer, et qu'elle conduira 
à des résultats plus précis. 

Les deux cordes cil, ef, sont loin d'avoir entre elles une dislance 
aussi grande, par rapport au diamètre du soleil, que la figure 337 
l'indique. Nous savons que la parallaxe du soleil a été trouvée de 
8", 6 ; le diamètre apparent do la terre, vue du soloil, est donc de 
1 7","î : cl par conséquent la grandeur apparente de la distance des 
cordes cd, ef, vue do la lerre, n'est guère que les J d'une minute, 
ou environ du diamètre du soleil. On comprend alors que la po- 
sition do ces deux cordes, qui sont généralement toutes doux d'un 
même coté du centre du disque du soloil, mais qui se trouvent tan- 
tôt près, tantôt loin do co centre, doit avoir une grande influence 
sur l'exactitude des résultats que l'on déduit de l'observation. Lors- 
qu'une corde, inscrite dans un cercle, se trouve très rapprochée du 
centre de co cercle, elle est presque dirigée à angle droil sur les 
parties de lu cieonférenre auxquelles elle aboutit ; il en résulte que 
le plus léger changement dans la longueur de la corde augmente 
ou diminue d'une manière notable la distance qui la sépare du cen- 
tre du cercle Lorsqu'au contraire la corde est à une distance du 
centre presque égale au rayon, elle fait dos angles très aigus avecles 
parties de la circonférence où elle se termine, et un petit change- 
ment dans sa longueur no fait varier sa distance au contre du cer- 
cle que d'une quantité iiwguiiianlB. On voit donc que si, lors de 
l'observation d'un passugc de Vénus, la planète traverse le disque 
du soleil on passant près do son centre, les erreurs que l'on commet 
dans l'évaluation des longueurs des cordes cd, ef, et qu'il est im- 
possible d'éviter complètement, peuvent altérer la distance de ces 
deux cordes d'une quantité très notable ; tandis que, si Vénus tra- 
verse le disque du soleil en restant toujours à une assez grande 
distance de son centre, les mêmes erreurs n'auront qu'une influence 
extrêmement faible sur la distance des deux cordes que la planète 
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uura semblé décrire, suivant qu'elle était vue du point A ou du 
point B. Les passages de Vénus sur le disque du soleil ne sont donr 
pas tous également bons à observer, pour arriver à la détermination 
de ia parallaxe du soleil : !a valeur de celte parallaxe sera obtenue 
avec une exactitude d'autant plus grande, que Vénus, en traver- 
sant le disque du soleil, se sera moins approchée de son centre. 

Pour simplifier l'explication que nous venons de donner, nous 
avons supposé que les doux observateurs se trouvaient placés aux 
deux extrémités d'un diamètre de la terre dirigé perpendiculaire- 
ment au plan de l'éclip tique. On comprend que cela n'est pas indis- 
pensable. Si les deux lieux d'observation étaient tellement choisis, 
que la rorde du globe terrestre dont ils forment les extrémités fui 
perpendiculaire au plan de l'éclip tique, les résultats dos observations 
faites dans ces deux lieux conduiraient tout aussi facilement à la 
détermination de la parallaxe du soleil. Au lieu do déduiro des ob- 
servations la grandeur apparente du diamètre do la terre vue du 
soleil, on en déduirait la grandeur apparente de la corde dont il 
s'agit, vue également du soleil ; la connaissance du rapport qui existe 
entro le rayon de la terre et la longueur de cette corde permettrait 
alors de trouver immédiatement la grandeur apparente du rayon de 
la terre vue du soleil, c'est-à-dire ce que nous appelons la parallaxe 
de cet astre. Nous pouvons même ajouter qu'il n'est pas nécessaire 
que les doux lieux d'observation soient les extrémités d'une corde 
du globe terrestre dirigée perpendiculairement au plan de l'éclipli- 
que ; ces lieux peuvent être prisd'une manière tout à fait arbitraire 
sur la surface de la terre, et la comparaison des durées qu'on y 
aura trouvées pour lo passage do Vénus sur lo disque du soleil per- 
mettra encore de déterminer la parallaxe de ce dernier astre. La 
seule condition à laquelle le choix de ces Iréux d'observation doit 
satisfaire, c'est que leur position soit telle, que les cordes suivant 
lesquelles on y verra Vénus traverser le disque du soleil ne soient 
pas trop rapprochées l'une de l'antre. On peut d'ailleurs faire l'ob- 
servation du passage do la planète dans plus de deux lieux ; la 
combinaison des divers résultats permettra d'obtenir la parallaxe 
du soleil avec une plus grande exactitude. 

Nous avons encore supposé que In planète Vénus se réduisait à 
un seul point, et nous savons qu'il n'en est pas ainsi ; lors de ses 
passages sur le disque du soleil, elle se montre sous forme d'un 
cercle noir dont le diamèlro apparent est d'environ une minute. 
Mais il est facile de voir que les raisonnements qui ont été faits, en 
réduisant la planète à un point, peuvent s'appliquer en toute rigueur 
à son centre, à la condition de diminuer le rayon apparent du disque 
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<lu soleil d'une quantité égale au rayon apparent de Vénus. On 
obtient ainsi, pour le soleil, un disque idéal, plus petit que le disque 
réel, et concentrique avec lui ; le centre de Vénus se trouve sur le 
contour de ce disque idéal, à l'instant même où le contour de la 
planète ost tangent intérieurement à la circonférence du disque réel 
du soleil. L'observation îles inslaiit£ précis auxquels commence et 
finit le passage du ccnlredo Vénus sur le disque idéal dont il s'agit 
peut donc se Taire avec une grande précision : et par conséquent on 
pourra en déduire la parallaxe du soleil, conformément à ce que 
nous avons dit précédemment. 

L'idée do faire servir l'observation des passages de Vénus à la 
détermination do la parallaxe du soleil, est de Halley. Depuis 
l'époque à laquelle il appela l'attention des astronomes sur ce genre 
d'observation (en I 677), le pliéuomènedu passage de Vénus nés' est 
produit que deux fois, en 1761 et en 1769. A ces deux époques, 
plusieurs astronomes se disséminèrent sur la surface de lu terre, et 
se rendirent dans les divers lieux d'où ils jugèrent qu'il élait le plus 
convenable d'observer le passai de Vénus, pour arriver à une dé- 
termination précise de la parallaxe du soleil. Les observations faites 
en 1761 ne conduisirent qu'à des résultats peu satisfaisants; mais 
colles de 1769, au contraire, permirent (l'atteindre une grande 
exactitude dans l'évaluation do la parallaxe du soleil. Pour que l'on 
puisse se faire une idée du degré de précision avec lequel cette pa- 
rallaxe a été déduite des observations do 1711 9, il suffit de dire que 
la différence des durées du passage obtenues à Olahili, dans la mer 
du Sud, et à flajanebourg, dans la Laponie suédoise, s'est élevée à 
plus d'un quart d'heure ; et que cotte différence do durées, que l'on 
a pu connaître à quelques secondes près, est le principal élément 
de la détermination de la distance des deux cordes ctt,cf, pg. 337, 
d'où la parallaxo du soleil peut ensuite se déduire par des moyens 
susceptibles d'une grande exactitude. C'est ainsi que l'on a fixé a 
8", 6 la valeur de la parallaxe horizontale du soleil, pour le cas ou 
cet astre se trouve à sa moyenne distance do la terre (§ 1 48). 

On ne saurait trop admirer la méthode ingénieuse dont nous ve- 
nons d'essayer de faire comprendre le principe. Il s'agit, en défi- 
nitive, d'arriver à la détermination d'un angle do 8", 6. Mais les 
moyens ordinaires, pour la mesure des angles, ne sont pas suffisants 
pour y parvenir; ces moyens, qui réussissent bien quand il s'agit 
de trouver la parallaxe de la lune (§ 201 ) dont la valeur est d'en- 
viron 1°, donneraient à peine uno approximation des plus grossières 
de la valeur de la parallaxe du soleil : la valeur qu'ils fourniraient 
pourrait très bien n'être que la moitié de la vraie valeur do celte 
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parallaxe. Lu iiu'n IkhIc im.i^inée p;ir llulley consisti 1 a remplacer la 

qui dépende entièrement 'de- celto parallaxe, et dont l'amplitude soit 
beaucoup plus facile à mesurer; elle substitue I évaluation d'une 
durée qui surpasse un quart d'heure à la mesure d'un an^lo de 
quelques secondes. On peut comparer celte méthode à celle que l'on 
suit pour mesurer la longueur d'une ligne excessivement petite, et 
qui consiste a agrandir considérable m eut cette longueur par l'em- 
ploi d'un microscope d'un Tort grossissement, à la comparer ainsi 
agrandie à une règle divisée en millimètres, el à diviser ensuite Eu 
nombre de millimètres auquel elle correspond par le nombre qui 
représente le grossissement du microscope. 

Les passages de Mercure sur le soleil pourraient èlre également 
employés à la détermination de la parallaxe du soleil ; mais, cette 
planète se trouvant beaucoup plus rapprochée du soleil que Vénus, 
il en résulte que l'observation de ses passages est beaucoup moins 
influencée par hi différence de position des observateurs sur lo globe 
terrestre. Les cordes suivant lesquelles divers observateurs voient 
Mercure traverser le disque du soleil sont trop rapprochées las unes 
des autres, pour que la détermination de la distance qui les sépare 
permette do trouver la valeur de la parallaxe du soleil, avec une 
exactitude convenable. Aussi, les passages do Mercure, qui se re- 
produisent plus fréquemment que roux do Vénus, ne sont ils jamais 
employés pour effectuer de nouvelles déterminations de celle paral- 
laxe. On est obligé d'attendre jusqu'en I 874 et en 188?, époques 
auxquelles on pourra observer deux nouveaux passages do Vénus, 
pour contrôler le résultat des observations de 1 1 69 ; à partir do là, 
il s'écoulera plus d'un siècle avant que ce phénomène se reproduise. 

COIIÈTKS. 

§281. Aspect des tome te». — Les comètes sont des astres 
qui, comme les planètes, se meuvent à travers les constellations, et 
occupent ainsi successivement des position? très différentes sur la 
sphère céleste. Mais elles présentent ordinairement un aspect tout 
autre que celui des planètes; et quoique la différence d'aspect ne 
soit pas le caractère essentiel qui distingue les comètes des planètes, 
elle suffit généralement pour indiquer si tel astre errant que l'on 
observe appartient à l'une ou à l'autre de ces deux classes. 

Une comète consiste habituellement en un point plus ou moins 
brillant, environné d'une nébulosité qui s'étend, sons forme de 
traînée lumineuse, dans une direction particulière. La fiij. 338 
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peut en donner une idée assez e\acle. Le point brillant se nomme le 
iioj/on de la comète; la traînée lumineuse qui accompagne ce noyau 
se nomme la queue; et la partie 
de la nébulosité qui environne I 
immédiatement le noyau , abs- 
traction faite de la queue , se 
nomme la cliecrture. On donne 
le nom de tfta do In comète à 
l'ensemble du noyau et de la 
chevelure. Le mol comWi', qui 
signifie astn> ckevelu , Lire son 
origine des circonstances quo 
nous venons de signaler dans 
l'aspect- des astres auxquels on 
l'a appliqué. 

Les comètes ne se présentent 
pas toutes sous la l'ormo que tr, e . 338. 

nous venons d'indiquer. On on 

voit qui sont accompagnées de plusieurs quea.es. Il y en a d'autres 
qui ont un noyau et une chevelure, sans queue. Il y en a mémo 
qui manquenl cumpléleuient de chevelure; on sorte qu'elles pré- 
sentent le niéme aspect que les planèles. avec lesquelles on peut 
les confondre. C'est ce qui l'ait que Ja planète Uranus, découverte 
par Hcrschel en 1781 , a clé prise pendant quelque temps pour une 
comète. On voit enfin des comètes formées uniquement d'une né- 
bulosité, sans aucune apparence do noyau. 

La queue d une comète s'étend quelquefois jusqu'à une grande 
distance du noyau. Au mois de mars 1 343, on a vu une comète 
dont la queue avait une étendue angulaire de 40°. A d'autres épo- 
ques, on a observé des comètes dont les queues avaient, en appa- 
rence au moins, une longueur plus grande encoreque celledo 1843 : 
on peut citer notamment la comète de 1680, dont la queue avait 
une étendue de 90°; celle de 1769, dont la queue occupait un arc 
de 97", et celle de Ifil 8, dont la queue s'étendait jusqu'à loi". La 
Tameuse comète do 1 8 I 1 , à laquelle on a allriliué une si grande in- 
lluencc sur la qualité des vins, avait une queue de 23" de longueur. 
En 1744, on vit une comète à six queues; chacune de cesqueues 
avait une longueur de 30° à 40", cl l'ensemhle des six queues 
occupait en largeur un espaoo d'environ 44°. Mais les divers exein - 
pies que nous venons de citer no sont quo des exceptions : le plus 
souveni les comètes ont des dimensions beaucoup plus faillies 

Les queues, ries corné les paraissent ordinairement droites ; ou du 
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moins, par un effet do perspective, elles semblent dirigées suivant 
des arcs do grands cercles rie In sphère céleste. On en cite cepen- 
dant qui se sont présentées avec une apparence diiïérenle. Ainsi, 
en 1689, on vit une comète dont la queue, au dire des historiens, 
eiail courbe comme un sabre lurc : celle queue avait une élendue 
totale do 68°. '\ " jL l(i 

i; 282 , Lois lin m »ti vriucnt des comètes. — Une COIllète 110 

peut être observée 'dans le ciel. que pendant, un temps limité. On 
l'aperçoil B'àborcl dans une région du ciel ou l'on n'avait rien vu les 
jours prècïîdènis. I.e lendemain, le surlendemain, on peut la voir 
du nouveau: ma14 elle a n Q la bien ion t changé de place parmi les 
cnnslellaliiiiis.' On peut la suivre ainsi dans le ciel pendant un cer- 
tain nombre de .joins, souvent pendant plusieurs mois; puis ou cesse 
île l apori'cv nie. Souvent on perd la comète de vue, parce qu'elle se 
rapprocha du soleil, 'et que la vive lumière do cet astre la masque 
complètement : mais riienf/ft on l'observe de nouveau, do l'autre 
coté du soleil, et ce n'est que quelque temps après qu elle disparaît 
déiieiiivement. 

Les comètes, dont l'apparition subite a été la cause de tant du 
frayeurs dans les siècles d'ignorance , ont été regardées d'abord 
comme étant des météores produits dans l'atmosphère de lu lerro. 
Tycho-Brahé a reconnu que c'étaient véritablement des astres. 
Képler croyait qu'elles se mouvaient en ligne droite dans l'espace. 
Ilévélius, tout en regardant les comètes comme prenant naissance 
dans l'atmosphère, dit qu'après qu'elles en sont sorties elles décri- 
vent des paraboles, dont la concavité est tournée vers le soleil. 

Newton est lo premier qui ait fait connaître les véritables lois du 
mouvement dos comètes. Il dit qu'elles décrivent des ellipses très 
allongées, dont le soleil occupe un des foyers ; et que, comme elles 
ne sont visibles que lorsqu'elles se trouvent dans la portion do leurs 
orbites qui avoisine le soleil, elles semblent se mouvoir suivant des 
paraboles dont lo foyer est au cent rode cet astre. 

Pour que l'on puisse se rendre compte d'une manière convenable 
de co que nous avons à dire du mouvement desconièles, il est né- 
cessaire de se faire une idée un peu nette de la courbe que l'on 
nommo parabole . Nous avons donne précédemment (§ 101) la défi- 
nition de l'ellipse; en nous reportant à celLe définition, nous pour- 
rons en déduire sans peine celle de la parabole. Si l'on décrit une 
ellipse en prenant pouc foyers les doux points F, F', fig. 339, et 
donnant au fil, dont les extrémités sont li\ées à ces deux foyers, 
une longueur telle que le grand a\e de l'ellipse soit AA', la courbu 
que l'on obtient ne diffère pas beaucoup d'une circonférence de 
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cercle; elle présente, dans lissens perpendiculaire è l'axe AA', un 
aplatissement assez faible. Si l'on décrit une seconde ellipse, en pre- 
nant pour foyers les deux points F, F", et déterminant la longueur 
du fil de manière que le point A soit encore un des sommets de celte 
ellipse, on aura une courbe qui enveloppera la précédente, mais 




dont l'aplatissement sera plus prononcé. Une troisième ellipse, dé- 
crite des points F,F'", comme foyers, et ayant également le point A 
pour sommet, enveloppera chacune des deux précédentes, et sera 
encore plus fortement aplatie que chacune d'elles, eu é^ard à la 
grandeur de son axe AA'". F.n continuant ainsi à décrire des el ■ 
lipses de plus en plus grandes, ayant toutes lo point F pour un do 
leurs foyers, el le point A pour sommet, on verra que ces lignes 
courbes s'écarlenl de plus en plus de leur axe commun AFF'F", à 
44 
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parlirdu point A, et départ et d'autre do ce point ; mais en s'écarlanl 
ainsi, elles tendent do pins on plus a so rapprocher d'une ccrlaino 
courbe limite qu'elles nu peuvent pas dépasser : cette courbe li- 
mite BAC est ce (mon nomme une parabole. On pourra s'en faire 
une idée assez nette, en décrivant une des ellipses dont nous venons 
do parler, et plaçant le second foyer de cette ellipse à une grande 
dislance du premier foyer F, sur la ligne AI'FT" : l'ellipse ainsi 
oblenue dilfércra très peu de la parabole, jusqu'à une certaine dis- 
tance, de part et d'autre du sommet A, dislance qui sera d'autant 
plus grande que lo second foyer do L'ollip^c aura été pris plus loin 
du premier. Il est aisé de comprendre d'après cela que la parabole 
se compose do deux parties AB, AC exactement pareilles l'une 
à l'autre, et s 'étendant indéfiniment de part et d'autre de l'axe 
AFl-T", dont elles s'éloignent de plus en plus. Le point A se 
nomme le sommet de la parabole, et le point I" est son foyer. 

On conçoit facilement, d'après la définition qui vient d'être donnée 
l'Our la parabole, que si un astre décrit une ellipse très allongée, 
ayant un de ses foyers au centre du soleil, et s'il n'est visible que 
lorsqu'il se trouve dans la partie de son orbite qui avoisine co foyer, 
les diverses positions dans lesquelles on l'apercevra successivement 
seront à très peu près les mêmes que s'il décrivait une parabole 
ayant son foyer au contre du soleil. Telle est l'idée qui a été émise 
par Newton, relativement à la nature des orbilesdes comètes. H ne 
faisait ainsi qu'étendre au mouvement des comètes la première des 
lois que Kepler avait trouvées pour les planètes(§ 261). Il considéra 
également les doux autres lois comme leur étant applicables. Toutes 
les observations ulléricures ont pleinement conlirmé ses idées. 

Lorsqu'une nouvelle comète apparaît dans le ciel, les astronomes 
profilent da tous les instants auxquels elle peut être facilement ob- 
servée, pour fixer sa position sur la sphère céleste ; ils déterminent 
l'ascension droite et la déclinaison de son noyau, autant de fois qu'ils 
le peuvent, en le comparant à une étoile voisine, à l'aide de l'équa- 
lorial (§89). Aussitôt qu'ils ont fait ainsi un nombre suffisant 
d'observations (et il en faut pour cela, au moins trois, se rapportant 
à des instants qui ne soient pas trop rapprochés), ils en déduisent les 
valeurs des éléments du mouvement parabolique de la comète. Ces 
éléments sont; I" l'inclinaison du plan de l'orbite de la comète sur 
l'ccliplique; 2 8 la longitude de son nœud ascendant, c'est-à-dire 
l'angle que l'intcrsecliondoce plan avec le plan de l'écliptique fait 
avec une parallèle à la ligne des équinoxes menée par le centre du 
soleil : 3° la longitude du périhélie, c'esl-à -dire l'angle que le plan 
mené peipeudiculaircmcnt au plan de l'écliptique, par l'axe de l'or- 
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bile parabolique de la comèle, fait avec la même parallèle à la ligne 
des équinoxes; i° la distance périhélie, c'est-à-dire la distance du 
sommet de la parabole au centre du soleil, évaluée en prenant la 
distance moyenne du soleil à la terre pour unité ; 5 n enfin, l'époque 
précise du passage de la comète par son périhélie. Les calculs qui 
fournissent ces divers résultats font connaître en outre te sens du 
mouvement de la comète autour du soleil, sens qui est tantôt direct, 
tantôt rétrograde. 

Les éléments <iu mouvement parabolique d'une comète, rectifiés 
de manière à satisfaire autanL que possible aux diverses observa- 
tions qui ont été faites pendant toute la durée de son apparition , 
sont inscrits dans un recueil nommé Catalogue des comètes. Ce 
Catalogue contient actuellement les éléments d'environ six cents 
comètes. Chaque année le nombre en est augmenté en moyenne de 
trois ou quatre ; l'année 1 8-16, à elle seule, en a fourni huit. Parmi 
ces comètes que les astronomes observent, et dont ils enregistrent 
les éléments, il n'y en a qu'un assez petit nombre qui soient visibles 
à l'œil nu ; les autres ne peuvent être aperçues qu'à l'aide des lu- 
nettes ou des télescopes dont les observatoires sont munis. Grâce 
au progrés des sciences, la frayeur qu'inspirait l'apparition des 
comètes visibles pour tout le monde a complètement disparu: ces 
astros n'inspirent plus maintenant qu'un sentiment de curiosité. 

§ 283. Comète» périodiques. — Si une comèle décrit en 
réalité une ellipse dont un des foyers est au centre du soleil, on 
doit la revoir périodiquement chaque fois que, dans ses révolutions 
successives, elle vient passer dans le voisinage du ce foyer. Il 
existe un certain nombre de comètes que l'on a ainsi observées plu- 
sieurs fois, à des époques différentes; on lour donne le nom de 
comètes périodiques. 

L'aspocl particulier que présente une comèle ne peut pas servir 
à faire voir si cette comète est la même qu'une de celles que l'on a 
observées antérieurement. Cet aspect est tellement variable, que 
souvent, à quelques jours d'intervalle, une comète est toute diffé- 
rente de ce qu'elle était d'abord. Il est donc de toute impossibilité 
de baser la moindre induction sur ce que deux comètes, observées 
à deux époques distinctes, ont ou n'ont pas do ressemblance l'une 

Co n'est que par la forme et la position de l'orbite que décrit uno 
comète, que l'on peut voir si ollo est identique avec une de colles 
qui ont déjà été observées. Tour cela, on compare les éléments de 
son mouvement parabolique à ceux que renferme le Catalogue des 
comète». Si l'on trouve , dans ce Catalogue , une comèle dont les 
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éléments soient à peu près les mêmes que ceux de la comète dont on 
s'occupe, on est fondé à regarder comme probable que ces deux 
comètes ne forment qu'un seul et mémo astre observé à deux épo- 
ques différentes. L'intervalle de temps compris entre les passages 
de cet astre à son périhélie, à ces deux époques, donne une idée 
de la durée de sa révolution sur l'ellipse allongée qu'il décrit uuiour 
du soleil ; elle est égale à cet intervalle de temps, ou bien elle n'en 
est que la moitié, le tiers, le quart, . . . suivant que la comète aura 

fait une seule révolution, on bien deux, trois, quatre, révolutions 

autour du soleil, entre les deux époques dont il s'agit. En se gui- 
dant sur celte première donnée, on cherche dans le Catalogue s'il 
n'y a pas quelque autre comète qui puisse être également regardée 
comme identique avec chacune des deux premières ; et si l'on en 
trouve une ou plusieurs qui satisfassent à cette condition, on peut 
fixer d'une manière à peu près certaine la durée de la révolution de 
la comète unique que l'on suppose' avoir été ainsi observée à plu- 
sieurs époques différentes. Dès lors, on est en mesure de prédire 
au bout de combien de temps la comète paraîtra de nouveau dans 
le voisinage du soleil, et si cette prédiction se réalise, on en conclut 
que la comète est bien périodique comme on l'avait supposé. Nous 
allons trouver on bel exemple de ce genre de recherches dans la 
comète de Halley, la première dont on ait reconnu la périodicité. 

La marche qui vient d'être indiquée, pour arriver à reconnaître 
si une nouvelle comète que l'on observe peut ètreclassée parmi les 
comètes périodiques, n'est, pas la seule que l'on puisse suivre et que 
l'on ail réellement suivie. Il en existe une autre, qui ne peut pas 
élro appliquée à tontes les comèles, mais qui ne suppose pas la con- 
naissance des observations antérieures, dont les résultats sont con- 
signés dans le Catalogue des comités. Voici en quoi elle consiste. 
Si la comèle peut être observée pendant qu'elle parcourt une por- 
tion notable de son orbite elliptique, son mouvement doit présenter 
des différences sensibles avec ce qu'il serait, si elle parcourait 
réellement une orbite parabolique. Dans ce cas, si l'on a déter- 
miné les éléments de son mouvement, supposé parabolique, en se 
servant des premières observations que l'on a pu faire, on trouve 
que ces éléments ne conviennent pas aux observations que l'on a 
faites plus tard ; et si l'on voulait les modifier de manière à satis- 
faire aux dernières observations, les premières ne seraient plus 
convenablement représentées parla nouvelle orbite parabolique que 
l'on obtiendrait. L'impossibilité de satisfaire à la fpis à toutes les 
observations par un mouvement parabolique de la comète, indique 
que son orbite diffère notablement d'une parabole dans la partie 
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oïi on l'a observée successivement. Alors on recommence les cal- 
culs, pour déterminer les éléments de son mouvement, en admet- 
lant que son orbite est une ellipse ; et l'on parvient à déterminer 
pour cette orbite une forme et une position telles, que toutes les 
observations que l'on a pu faire sont convenablement représentées. 
La valeur que l'on obtient ainsi, pour le grand axo do l'orbite ellip- 
tique de la comète, exprimé au moyen de la distance delà terreau 
soleil prise pour unité, permet de trouver immédiatement la durée 
de la révolution de la comète, à l'aide de la troisième loide Kepler: et 
l'on est en mesure dès lors d'indiquer à l'avance l'Époque à laquelle 
la comète doit revenir à son périhélie, après avoir fait une révolu- 
tion entière autour du soleil. Si la comèto revient en effet dans le 
voisinage du soleil, à l'époque fixée de cette manière, on pourra 
la classer d'une manière certaine parmi les comètes périodiques. 

§ 28 4. Jusqu'à présent il n'y a que quatre comètes dont la pério- 
dicité ail été bien constatée. Nous allons les faire connaître succes- 
sivement, dans l'ordre de leur découverte. 

Halley, ayant calculé les éléments du mouvement parabolique 
d'une comèle observée en 1682 par Laliire, Picard, Hévéliusel 
Flamsteed, trouva les résultais suivants : 

.... Longitude Lonciludo Distance Sens 

Inclinaison. ^ nmuii du périhélie périhélie du «WHveroonl 

17° 42' 50° 48' 301° 36' 0,58 rétrograde. 

En appliquant les mêmes calculs à une comète observée en 160", 
par Képieret Longomonlanus, il trouva: 

Longitude Longitude Distança Sois 

du nœud, du périhélie, périhélie. du mouvement. 

17-2' 50° 21' 302" <6' 0, 58 rétrograde. 

L'identité presque complète des éléments de ces deux comètes fît. 
penser à Halley que c'était le mémo astre que l'on avait observé en 
4 082 et en I 607, et que la durée de sa révolution autour du soleil 
était d'environ 75 ans. En se reportant aux observations antérieures 
à l'année 1G07, il trouva qu'une comète avait été observée par 
Apian en 1531 , c'est-à-dire 76 ans avant 1607; et en calculant les 
éléments de cette comète, il arriva aux nombres suivants : 
Longitude Longitude Didinco 



17" 56' W 25' 301° 39' 0,57 rétrograde. 

Ces nouveaux éléments, comparés à ceux qui so rapportaient aux 
comètes rie 1607 et de 1682, ne laissèrent plus aucun douicdana 
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l'esprit de Halloy ; il regarda les comètes de 1 53 1 , de 1 607, et do 
1682, comme étant certainement une seule et même comète, qui 
se mouvait autour du soleil dans une orbite elliptique très allongée, 
et qui employait de 75 à 76 ans à faire tout le tour de cette orbite. 
D'après cela il put prédire que celte comète reparaîtrait vers l'année 
1758. Mais, dans son mouvement le long de son orbite immense, 
la comète devait ûtro un peu dérangée de sa route par les actions 
altraclives des planètes principales (nous verrons bientôt en quoi 
consistent ces actions), et il pouvait en résulter un changement 
important dans [époque a laquelle la comète reviendrait passer de 
nouveau à son périhélie. Clairaut entreprit do calculer l'influence 
que pouvait avoir cetto action des planètes, afin d'arriver à préciser 
davantage l'époque du prochain retour de la comète à son périhélie. 
11 trouva par laque ce retour serait relardé de 518 jours par l'action 
de Jupiter, et de 100 jours pur faction de Saturne, et qu'en consé- 
quence il aurait lieu vers le milieu d'avril 1759 ; il prévenait en 
mémo temps que Terreur commise dans l'évaluation de cette date, 
en raison de ce que les calculs n'avaient été faits qu'approximali- 
vement, pouvait selover on plus ou on moins à 30 jours. En 1759, 
en effet, on revit la coméle annoncée par Halloy, et elle passa an 
périhélie le 12 mars; ses éléments paraboliques, déduits des ob- 
servations faites à celte époque, sont les suivants : 

Intlinaison Lon « U " le Lcn »" uda DSa ""» Sen " 
17" 38' 53" 48' 303" 10' 0, 53 rétrograde. 
La comète de Halley a été observée de nouveau en 1 835. Son 
retour au périhélie avait été annoncé pour le 13 novembre; il eut 
lieu le 16. La comète de Halley est donc bien une comète périodi- 
que, dont le mouvement esL parfaitement connu, et dont le retour 
peut Être prédit avec une grande exactitude. En comparant la durée 
de sa révolution à cello do la lerre autour du soleil, on trouve, au 
moyen do la troisième loi de Kepler, que le grand axe de son orbite 
elliptique est égal à 35,9. La différence entre ce grand axe et la 
dislance périhélie do la comète est donc égale à 35,3 ; c'est la va - 
leur de la plus grande distance qui puisse exister onlre la comète 
et lo soleil. La. /iy. 340 représente l'orbite de cette comèlo; on voit 
qu'elle s'étend à peine au delà de l'orbite de Neptune. La ligne nu' 
est l'intersection du plan de celle orbite avec le plan de l'éclip- 
lique; la partie nan' est située d'un côté de ce dernier plan, et la 
partie nbn' se trouve de l'aulre côté; lïnclinaison des deux plans 
est d'environ 17 D ±, ainsi que cela résulte de ce qui précède. 
Une comète ayant élé découverte à Marseille le 2fi novembre 
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«818, par M. Pons, on remarqua bientôt que ses éléments paraboli- 
ques ressemblaient beau- 
coup à ceux d'une comèie 
observée on 1805. On en 
conclut que c'était la co- 
mète do 1805 qu'on venait 
île revoir, et que dans l'in- 
tervalle elle avait accompli 
une ou plusieurs révolu- 
tions autour du soleil. En 
effet, M. Encko, do Berlin, 
ne tarda pas à établir que 
celte comète no mettait 
que I 201) jours environ, 

°" 3 ,3, à faire un tour 

entier autour du soleil ; elle 
avait parcouru quatre fois 
son orbite elliptique depuis 
1803 jusqu'à 1818. Cette 
comète, que l'on a déjà ob- 
servée bien dos rois depuis 
que sa périodicité a été re- 
connue par M. Encko , et 
que Ton désigne ordinai- 
rement sous le nom de 
comète à courte période, est 
venue renverser l'idée quo 
• les astronomes s'étaient 
faite sur la longueur du 

tiques des comètes. Sa dis- 
tance au soloii, lorsqu'elle 
esf le plus éloignée de cet 
astre central , dépasse à 
peine quatre fois la distance 
rie la terre au suieil , et par 

jours comprise à l'intérieur 
de l'orbite do Jupiter. Lors- 
qu'elle est à son périhélie, 
sa distance au soleil est à peu près égale au tiers de la distance d 
la terre au soleil. 
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Le 37 février 1826, M. Biela aperçut, il Johann isberg. une nou- 
velle comèle, que M. Gambart observa de son côté, dix jours plus 
lard, à Marseille. Ce dernier astronome, après avoir déterminé les 
éléments paraboliques de la comète, reconnut qu'ils étaient à très 
peu près les mômes que ceux de deux comètes observées, l'une on 
1 805, l'autro en 1 772 ; il on conclut qu'il y avait- identité entre !ps 
trois astres, et que la comèle nouvellement découverte était pério- 
dique. Bientôt MM. Clausen et Gambart trouvèrent presque en 
même temps quo cette comète parcourt son orbite elliptique dans 
l'espace d'environ G ans *. Dè9 lors son retour put être prédit. La 
comèle revint en effet à l'époque indiquée, et depuis on l'a observée 
à plusieurs reprises différentes, lors de ses divers passages dans le 
voisinage du soleil. La plus petite distance de cette comète au soleil 
est égale à 0,86, et sa plus grande distance à cet astre est égale à 
fi, 20, la distance du soleil à la terre étant prise pour unité; son 
orbite s'étend donc un pou au delà de l'orbite de Jupiter. 

La quatrième comèle périodiquoa été observée pour la première 
fois par M. Fayo, à Paris, le 22 novembre 1843. Peu (le temps 
après, le D' Goldschmidt, élève do M. Gauss, en s'appuyanl sui- 
des observations faites à Paris et à Alloua, reconnut que la comète 
décrit une ellipse dont l'excentricité est assez, faible relativement 
à celles des comètes périodiques déjà connues. Quoique l'on n'ait 
trouvé dans le Catalogue des comètes aucun astre dont les éléments 
aient quelque ressemblance avec ceux de cette nouvelle comète, on 
ne se hasarda pas moins a prédire son retour pour le commencement 
de 1851 , en se fondant uniquement sur la connaissance des éléments 
du mouvement elliptique que l'on avait obtenu. La prédiction s'ac- 
complit avecune très grande précision : la comète revint passer à son 
périhélie, à l'heure même que le calcul avait assignée à ce passage. 
La durée de la révolution de celle comète ost de près de 7 ans et 
demi. Sa plus petite dislance au soleil est égale à i ,7, et sa plus 
grande distance au mémo astre est égale à 5,9, la distance moyenne 
du soleil à la terre étant prise pour uniuà. 

Dans ces derniers temps, on a trouvé plusieurs autres comètes 
pour lesquelles il s'est présenté les mêmes circonstances que pour 
celle dont nous venons de parler : on a pu déterminer les dimen- 
sions de leurs orbites elliptiques au moyen des observations faites 
pendant la durée do leur apparition dans !e voisinage du soleil. 
Mais ces comètes ne devront être classées définitivement parmi les 
comètes périodiques, que lorsqu'on les aura vues revenir au moins 
une fois à leur périhélie, après avoir fait une révolution complète 
autour du soleil. 
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comètes périodiques. I.'orbite de la comète do Halley n'a pu y 6lre 
tracée en totalité, à cause de ses grandes dimensions. On voit que 
les orbites de ces comètes s'entrelacent entre elles et avec le* or- 
bites des planètes, de tello sorto qu'il semble qu'il existe dans l'es- 
pace un certain nombre de points où se croisent les orbites de deu\ 
astres différents. Mais il faut observer que ces orbites ne sont pas 
toutes dans un même plan ; leurs plans sont diversement inclinés 
sur l'écliptique, ce qui fait que doux orbites qui somblentse couper 
passent réellement à une ceilain" distance l'une de l'autre, distance 
qui est quelquefois très grande. 
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§ 285. Distinction des planètes et des comètes. — Nous 
'pouvons maintenant indiquer d'unis manière précise mi quoi consiste 
la différence entre los planètes et les comètes, à quel caractère on 
reconnaît si un astre nouvellement découvert doit être rangé dans 
l'une ou dans l'autre de ces doux espèces d'astres. 

Les planètes se meuvent toutes dans le même sens; les plans de 
leurs orbites sont peu inclinés les uns sur les autres ; les excentri- 
cités de ces orbites sont très petites, en sorte que les planètes dé- 
crivent à peu près dos cercles ayant le soleil pour non Ire commun . 
Les comètes, au contraire, se meuvent dans des plans qui sont sou- 
vent fortement inclinés sur le plan dol'écliptique; les unes se meu- 
vent dans le sens direct, les autres dans le sens réirograde; la 
plupart d'cnlre elles décrivent des orbites tellement allongées, que, 
pendant qu'elles sont visibles, elles semblent se mouvoir suivant 
des paraboles, et, pour le petit nombre de celles dont lo mouve- 
ment elliptique est bien connu, l'excentricité de l'orbite est de beau- 
coup supérieure à colle des orbites des planètes. La distance d'une 
comète nu soleil éprouve des variations considérables, et il en ré- 
sulte que la comète no peut étro aperçue que lorsqu'elle se trouve 
dans la portion de son orbite qui se rapproche le plus du soleil. La 
distance d'une planète au soleil ne varie, au contraire qu'entre des 
limites restreintes, et la planète peut étro observée dans toutes les 
parties de son orbite, excepté lorsqu'elle se trouve presque dans la 
direction du soleil, auquel cas la vive lumière que cet astre répand 
dans notre atmosphère empêche de l'apercevoir. 

Tout astre nouveau que l'on voit se mouvoir dans le sens direct, 
suivant une ellipse peu excentrique ayant le soleil pour un do ses 
foyers, est immédiatement classé punni lus planètes. Les astres qui 
no satisfont pas à ces deux conditions sont regardés comme des 
comètes. 

Il semble que la distinction ainsi établie, entre les planètes et les 
comètes, no soit pas bien nette. Les quatre comètes périodiques, 
dont nous avons parlé précédemment, diffèrent beaucoup entre elles, 
sous le rapport de l'excentricité de leurs orbiles ; l'excentricité de 
la comète de 7 ans est beaucoup plus petite que celle de la comète 
de Halloy. On comprend qu'il pourrait exister d'autres comètes se 
mouvant suivant des orbiles encore moins excentriques que celle de 
7 ans £ ; et si leur mouvement était direct, elles se rapprocheraient 
considérablement de remplir les conditions nécessaires pour être 
rangées parmi los planètes. Il y aurait alors, parmi les astres qui 
circulent autour du soleil, pour ainsi dire, un passage insensible do 
la planète dont l'orbite diffère le moins d'un cercle il la comète dont 
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orbite a lu plus grande excentricité : et, dans la série continue des 
orbilcs rangées dans l'ordre île leurs excentricités, on ne saurait ou 
placer le pninl de séparation dos planètes cl des comètes. Mais il 
n'en est pas ainsi, l.n distinction mire les deux espèces d'astres est 
parfaitement tranchée. La comète de 7 ans 1, dont l'excentricité Tait 
evceplion parmi les excentricités des comètes, est loin de pouvoir 
èlro considérée comme une planète. Kt ce n'est pas par nu simple 
effet du liasard que les aslros dont nous nous occupons peuvent 
èlro ainsi divisés en deux groupes bien distincts. Tout porte a 
croire que les planètes et les comètes n'ont pas une mémo origine ; 
et cette diversité d'origine; sur laquelle nous reviendrons plus loin, 
explique tout naturellement les différences essentielles que nous 
venons de signaler entre les mouvements des planètes et des co- 
mètes, différences qui servent à distinguer les unes des autres. 

g 281). lYodon» sur I» nnlure Oea comèlca. — Nous avons 
ilit que les comètes présentent généralement l'aspect d'un noyau 
brillant, environné d'une nébulosité qui s'étend d'un certain côté, 
jusqu'à une distance plus ou moins grande du noyau. Celle nébu- 
losité, que l'on peut assimiler à une sarlc de brouillard analogue ù 
ceux qui se produisent de temps en temps dans notre atmosphère, 
est bion loin d'être aussi peu iransparenléque le sont nos brouil- 
lards ; des étoiles, mémo très faibles, peuvent être aperçues à Ira- 
vers la queue ou la chevelure d'une comète, quoique les rayons 
lumineux qui viennent de ces éludes aieul souvent à la traverser dans 
des parties où elle présente une grande épaisseur. La nébulosité 
d'une comète doit done. élrn regardée simplement comme une va- 
peur extrêmement légère qui accompagne le noyau. 

Les changements souvent très rapides qui surviennent dans la 
forme d'une comète contribuent encore à nous confirmer dans cette 
idée. Nous citerons comme exemple la comète do H aller, qui fut 
observée avec beaucoup de soin par M. Herschel lils, au cap du 

lionne- Kspéranro, à In lin de 1 8.1*j et au commencement de 1 N3(i. 

Il aperçut la comète, pour ta première fuis, lo 38 octobre 183 îi. La 
fuj. 338 (page SI 5) représente la comète [elle qu'il la vit co jour 
même, avec une lunette dont lo grossissement était de 70. Le len- 
demain, 2!) octobre, il observa la comète avec un télescope de vingt 
pieds, et lui trouva l'apparence singulière que montre la fig. Hï. 
Un pou plus lard, dans la mémo soirée, son aspect était notable- 
ment différent, fig. 313, Au buul.de quelques jours, la comète de- 
vint invisible à cause de sa proximité du soleil, puis elle put être 
observée de nouveau le 2.'i janvier I83li. A celte époque, elle avait 
la forme que I on voit sur la fly. 311. Les jours suivants, 26, 27 
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et 28 janvier, son aspect changea progressivement comme l'indi- 
quent les fi<j. 345, 346, 347. 

Il arrive quelquefois qu'une comète est très visible, et occupe un 
grand espace dans le ciel, dés le premier jour de son apparition. 
Les lois de son mouvement, délerminées ultérieurement d'après 
l'observation de se? positions successives dans !e ciel, font voir quo 
la veille de ce premier jour elle eût été aperçue sans aucun doute, 
si elle se fût trouvée dans les mêmes conditions de grandeur et 
d'éclat que le jour où l'on a commencé à l'apercevoir. On ne peut 
expliquer celle apparition subite d'uno grande et belle comèle, dans 
une région du ciel où l'on ne voyait rien la veille, qu'en admettant 
que la nébulositcrie la comète éprouve un changement considérable 
dans l'intervalle d'un jour, l'armi les comètes qui ont présenté celle 
circonstance remarquable, on peut citer celle qui lui aperçue le 
1 7 mars I St.'t, à l'aris, et dans beaucoup d'autres Lieux. Tout- le 
monde remarqua dans le ciel l'immense traînée lumineuse qui for- 
mait la queue de la comète, et dont, la longueur sous-tendait un 
angle de 40 degrés; ci cependant, le 16 mars, rien de pareil n 'avait 
été vu dans le ciel. Nous dironsen passant que, de toutes les comèles 
dont on a étudié le mouvement, il n'y en a aucuno qui se soit autant 
approchée, du soleil que celle don! nous parlons ; sa dislance péri- 
hélie a été environ 5 J„ de la dislance moyenne du soleil à la lerre. 
On a calculé que la plus courte dislance du noyau à la surface du 
soleil avait élé seulement de 32 000 lieues. La longueur delà queue 
deia comète, lors de son apparition subite, a élé trouvée de 00 mil- 
lions de lioues. 

Le plus habiluc-llcmenl, le noyau d'une comète ne ressemble pus 
à un corps solide, connue une planète, qui serait placé au milieu rie 
la nébulosité. Il semble plutôt être dû à une cerlaine condensation 
de la matière qui compose la nébulosité, à une accumulation d'une 
grande quantité de celte matière dans un espace restreint; et loul 
autour do cet espaco, la condensation parait diminuer progressive- 
ment, de manière à établir un passage insensible du noyau aux par- 
lies les plus légères de la chevelure el do la queue. D'après cela, 
une comèle ne serait autre chose qu'un amas de matière vaporeuse, 
circulant dans l'espace, et éprouvant on mémo temps des change- 
ments de forme plus ou moins prononcés. Nous verrons plus loin 
qoe les comèles ont des masses très petites relativement aux masses 
des planètes; ce fait important donne beaucoup de force à l'idée 
que nous venons do nous fairo do la nature des comètes. 

La comèle do .6 ans J a présenté, en janvier IS46, une circon- 
stance bien singulière : ollo s'est divisée en deux parties dislincles, 
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qui ont continué à se mouvoir en restant à une petite distance l'une 
de l'autre. Chacune (îe ces parties était formée d'un noyau accom- 
pagné d'une nébulosité. Lorsque la comète a reparu en août ! 853, 
après avoir fait tout le lour do son orbite, les deux parties dans 
lesquelles elle s'était dédoublée ont été aperçues de nouveau ; la dis- 
tance de leurs noyaux avait augmenté d'une manière notable. (In 
ne sait à quoi attribuer ce dédoublement, dont on n'avait pas encore 
eu d'exemple jusque-là. 

On a souvent remarqué que la queue d'une comète est dirigée 
précisément suivant lo prolongement de la ligne droite qui va du 
soleil à la comète. Jusqu'à présent aucune considération théorique 
n'a pu rendre compte de cette particularité. 

On s'est demandé si les comètes sont lumineuses par elles-mêmes, 
ou bien si elles ne brillent qu'en raison de la lumière qu'elles re- 
çoivent du soleil. Des expériences de polarisation, faites par 
M. Arago, l'ont conduit à admettre que la lumière des comètes est, 
au moins en partie, de la lumière solaire rétléchie à lour surface. 
Celle conséquenco résulterait d'ailleurs naturellement de co que 
l'éciat d'une comète diminue progressivement, à mesure qu'elle 
s'éloigne de nous, si elle n'éprouvait pas en même temps des chaii - 
gements considérables dans sa constitution intime. En effet, si elle 
était lumineuse par elle-même, son éloîgnemenl de la terre dimi- 
nuerait bien ses dimensions apparentes, mais la clarté do sa surface 
no serait pas altérée (§ 19); co n'est que lorsque ses dimensions 
apparentes seraient assez, petites pour qu'elle no parût plus que 
comme un point lumineux, que l'accroissement de sa distance à la 
Ifrre diminuerait pou à peu son éclat, ot finirait par la rendre tout 
à fait invisible. L'affaiblissement progressif de l'éclat que présen- 
tent les comètes, à mesure qu'elles s'éloignent do la terre et du 
soleil, et lorsqu'elles se montrent encore avoc des dimensions ap- 
parentes très appréciables, ne pourrait donc s'expliquer qu'en ad- 
mettant qu'elles sont éclairées par le soleil, et que la diminution 
de leur éclat est duo à l'augmentation de leur dislance de cet aslrc. 
Quoique ces considérations ne puissent pas s'appliquer en toute 
rigueur aux comètes, à cause des changements qui se produisent 
progressivement dans leur constitution , un peut cependant les 
regarder comme venant appuyer lo résultat auquel M. Arago est 
parvenu au moyeu d'expériences directes sur la lumière des 
comètes. 
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§ 287. Découverte «le la gravitation universelle, par 
Kcn ton. — Kepler ayant fait connuîlro les véritables lois du mou- 
vement des planètes autour du soleil (§ 261), l' examen attentif de 
ces lois uniquement basées sur les résultats de l'observation, devait 
conduire à la connaissance des causes qui agissent sur les planètes 
et qui déterminent les diverses circonstances de leur mouvement. 
C'est ce qui arriva en effet: Newton, dont le vaste génie n'était pas 
de trop pour traiter cette grande question, eut la gloire do tirer des 
lois de Képler les conséquences qui y étaient implicitement renfer- 
mées . et de poser ainsi les fondements de l'astronomie mathéma- 
tique, la plus belle des sciences qui aient été créées dans les temps 
modernes. Nous allons voir par quelle série d'idées il est arrivé à 
ce résultat. 

Les planètes sont des corps isolés dans l'espace, qui se meuvent 
autour du soleil en décrivant des lignes courbes, et avec des vi- 
tesses variables d'un instant à un autre. Or, on sait qu'en vertu 
de l'inertie de la matière, le mouvement d'un corps qui est entiè- 
rement libre dans l'espace, et qui n'est soumis à l'action d'aucune 
force, est nécessairement recliligne et uniforme. Le mouvement 
des planètes ne s effectuant pas do celle manière, on doit en con- 
clure que chacune d'elles ost soumise à une certaine force qui 
change constamment la grandeur et la direction do sa vitesse, 
lleste à savoir quelles sont, à chaque instant, la direction et l'in- 
tensité de cette force ; c'est ce que l'on trouve en analysant les lois 
auxquelles satisfont les mouvements des planètes. 

^ 288. La deuxième loi de Képler, relative aux aires décrites par 
la ligne droite qui joint une planète au soleil {§ 26 I ). fait voir que 
la force dont il s'agit est dirigée précisément suivant cette ligne 
droite. C'est ce que Newton reconnut d'abord par les considéra- 
tions suivantes. 

Supposons qu'une planète, se mouvant à une certaine distance 
du soleil, soit soumise à l'action d'une force dirigée constamment 
vers cet astre; et concevons que cette force, au lieu d'agir sur la 
planète d'une manière continue, n'agisse que par intermittence, à 
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dos instants successifs séparés les uns des autres par des intervalles 
de temps égaux. Soit AB, fig. 343, le chemin parcouru par la pla- 
nète pendant un de ces intervalles de temps, chemin qui sera rec- 
liligne, puisque, pendant tout le temps que la planèie emploie à le 
parcourir, elle n'est soumise à l'action d'aucune 
force. Arrivée en B, la planète va éprouver l'action 
instantanée de la force qui lui est appliquée, et 
que nous supposons dirigéo vers tu soleil S: puis 
la planèie se mouvra uniformément et en ligne 
droite , pendant un nouvel intervalle de temps 
égal au précédent, avec la nouvelle vitesse qu'elle 
] (ossifiera immédiatement après que la force aura 
exercé son action sur elle, en B. 'A la lin de ce 
second intervalle de temps, la force agira de 
nouveau sur la planète, pour modifier sa vitesse, 
et ainsi de suite. 

Comparons entre eus les mouvements de la 
planète pendant les deus premiers intervalles do 
temps dont nous avons parlé. Lorsque la planète 
Pig. 3*8. arrive en B, elle continuerait a se mouvoir sui- 
vant la môme direction que précédemment, si 
elle n'éprouvait pas en co point B l'action do la force qui lui est 
appliquée; et elle parcourrait, pendant le second intervalle de 
temps, un chemin BM précisément égal à AB. Mais la force qui 
agit sur elle, lorsqu'elle est en B, lui communique instantané- 
ment, suivant la direction BS , une certaine vitesse qui se com- 
bine avec la vitesse qu'elle possédait déjà; et il résulte de celte 
combinaison une nouvelle vitesse dont la planète se trouva réel- 
lement animée pendant le second intervalle de temps. Soit BN le 
chemin que la planète parcourrait pendant ce temps, si elle ne 
possédait que la vitesse qui lui a été communiquée par la force en 
B ; BM étant d'un autre côté le chemin que la planète aurait par- 
couru pendant le même temps, si elle eût conservé la vitesse 
qu'elle avaitavant d'arriver en B, on sait que le chemin réellement 
parcouru par la planète n'est autre chose que la diagonale BC 
du parallélogramme construit sur les doux lignes BM, BN. Lu 
planète, qui est allée do A en B, pendant le premier des inter- 
valles de temps que nous considérons, va donc de B en C. pen- 
dant le second de ces intervalles de temps. Or, CM étant parallèle 
à BS, on voit que les deux triangles BCS, BMS ont môme surface, 
comme ayant mémo base BS, et ayant en outre leurs sommets C, M , 
situés sur une parallèle à celte base. Mais lia deux triangles AltS, 
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BMSont aussi même surface, comme ayant des bases égales AB, 
BM, et une même hauteur, qui est la distance du point S à la ligne 
droite ABM . Donc les surfaces des deux triangles A BS, BCS, égales 
chacune à celle du triangie BMS, sont aussi égales entre elles. 
Ainsi, l'action que la force exerce sur la planète en B, suivant la 
direction BS, modifie en général la grandeur et la direction de la 
vitesse dont elle est animée ; mais la surface du triangle décrit par 
la ligne droite qui joint la planète au soleil S, pendant l'intervalle 
de temps qui précède l'arrivée de la planète en B, a exactement la 
même valeur que la surface du triangle analogue décrit pendant 
l 'intervalle de temps de même durée qui suit le passage de la pla- 
nète par ce point B. 

En suivant la planète dans son mouvement, pendant un temps 
quelconque, toujours dans, l'hypothèse d'une action intermiltenle 
et régulière de la force qui lui est appliquée, on verra que la pla- 
nète se meut en ligne droite pendant chacun des intervalles do 
temps compris entre deux actions consécutives de la force ; que 
les diverses lignes droites qu'elle parcourt ainsi, pendant ces temps 
successifs égaux-entre eux, ne sont ni égales, ni de même direc- 
tion, en sorte que, par leur ensemble, elles forment un polygone 
ABCDE, fig. 349, qui est la roule suivie par la planète dans l'es- 
pace, et qui est situé tout entier 
dans le plan mené par son premier 
côté AB et par le soleil S; mais 
que les divers triangles ayant pour 
sommet le soleil , et pour bases 
les différents côtés de ce poly- 
gone, ont tous exactement même 
surface. L'aire totale du secteur . 
polygonal SABCDE, décrit pen- 
dant un temps quelconque, par la 
ligne droite qui joint la planète j 
au soleil, est donc proportion- •' 
nelle au nombre des triangles 
dont ce secteur se compose; et, 
par conséquent , cette aire est Fi c . 3io. "'s 
aussi proportionnelle au temps 
employé par la planète à aller de A en E. 

Le résultat auquel nous venons de parvenir, en supposant qu'une 
planète soit soumiseii l'action intermiltenle et régulière d'une force 
dirigée vers le soleil, ne dépend, en aucune manière, de la durée 
plus ou moins grande de l'intervalle do temps compris entre deux 
ia, 




554 GRAVITATION UNIVERSELLE, 

actions consécutives de la force. Si nous admettons que lesinler- 
vallcsde temps qui séparent les actions successives de cette force, 
deviennent de plus en plus petits, tout en restant égaux entru eux, 
l'aire du secteur décrit, pendant un temps quelconque, par la ligne 
droite qui joint la planète au soleil, sera toujours proportionnelle à 
ce temps. 11 en sera donc encore do mémo lorsque ces intervalles 
do temps seront infiniment petits, c'est-à-dire lorsque les actions 
successives do la force se produiront sans interruption, ou, en 
d'autres termes, lorsque la force agira d'une manière continue; 
mais alors il est clair que lo polygone décrit par la planèlo se chan- 
gera en une ligne courbe, comprisK follement loutenlière dans un 
plan passant par le soleil. Ainsi, dans lo cas où une planète se 
mouvrait sous l'action incessante d'une force dirigée constamment 
vers !e soleil, son mouvement s'effectuerait dans un plan passant 
par le soleil, et elle parcourrait son orbite curviligne de telle ma- 
nière que l'aire du secteur, décrit pendant un temps quelconque a 
l'inlériour do cette orbite, par la ligne droite qui la joint au soleil, 
fût proportionnelle à ce temps. 

La loi de mouvement que nous venons d'obtenir, en admettant 
que la planète dont nous nous occupons soit soumise à une force 
constamment dirigée vers le soleil, est précisément !a même que ia 
deuxième des lois auxquelles satisfont réellement les mouvements 
des planètes autour du soleil. Mais cela ne suffit pas encore, pour 
que nous puissions en conclure tout de suite que la force à laquelle 
chacune des planètes est soumise a bien la direction dont nous ve- 
nons do parler. Il faut encore que nous nous assurions que la pro- 
portionnalité des aires décrites autour du soleil, aux temps employés 
à les décrire, ne peut exister que dans le cas où la force agissant 
sur la planète est dirigée vers le soleil. C'est ce que nous ferons 
sans peine. 

Ile portons- no us à la fig. 348. Si la force qui agit sur la planète, 
lorsqu'elle arrivo en B, avait une direction autre que celle de la li- 
gne BS, BN ferait un certain angle avec celte ligne BS; CM, qui 
est parallèle à BN, ne serait donc pas parallèle à US; Jes deux 
triangles BCS, BMS, ayant même base BS, auraient, leurs som- 
mels C, M, à des distances inégales de cette base, et par suite leurs 
surfaces seraient inégales; le triangle ABS, toujours égal.ù BMS, 
ne serait donc pas égal au trianglo.BCS. Les divers triangles ABS, 
BCS, ÇDS..../ÎJ. 343, correspondant aux chemins AU, BC, Cl), .. 
parcourus dans des temps égaux succossjfs, n'auraient donc pas 
même surface; et, par conséquent, l'a ira du secteur polygonal 
SABCDE ne serait pas proportionnelle au temps employé par la 
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planète à aller de A en E. Ce qui a lieu dans le cas où la force agit 
par intermittence, aura lieu encore quand on supposera que la force 
agit d'une manière continue. On peut doncdirc, d'après tout ce qui 
précède, que, d'une part, si la force qui agit sur une planète est 
constamment dirigée vers le soleil, les aires décrites par la ligne 
droite qui joint la planète au soleil sont proportionnelles aux temps 
employés à les décrire; et d'une autre part, si l.i force qui agit sur 
la planète n'est pas dirigée vers le soleil, la proportionnalité de 
ces aires aux temps correspondants n'existe pas. La deuxième loi 
de Kepler entraine donc nécrosai rement cotte conséquence, que la 
force à laquelle chaque planète est soumise est dirigée constam- 
ment suivant la ligne droite qui joint la planète au soleil. 

Dans les raisonnements précédents, nous avons admis implicite- 
ment que la force agissant suivant la ligne qui joint la planète au 
soleil était dirigée vers ce dernier astre, c'ost-a-dirc tendait à rap- 
procher la planète du soleil. Il est aisé de voir que le sens dans 
lequel la force agit n'a pas d'influence sur le résultat auquel nous 
sommes arrivés. Que la force tende à diminuer ou a augmenter la 
distance de la planète au soleil, peu importe: pourvu qu'elle soit 
dirigée suivant la ligne droite qui joint ces deux corps, les aires 
décrites par la planète autour du soleil sont toujours proportion- 
nelles aux temps employés à les décrire. Le sens de l'action delà 
forco ne se manifeste que parle côté vers lequel l'orbite décrite par 
la planète tourne sa concavité. Si la force tend à rapprocher la pia- 
note du soleil, la concavité de la courbe décrite par la planète ost 
évidemment tournée vers le soleil ; si au contraire la force tend à 
éloigner la planète du soleil, la convexité de l'orbite est tournée 
vers ce dernier astre. L'observation indiquant que c'est le premier 
de ces deux cas qui a lieu, on en conclut que la force qui agit sur 
la planète tend à la rapprocher du soleil, comme nous l'avions sup- 
posé tout d'abord. 

§ 289. i.e résultat auquel nous venons de parvenir, en nous 
appuyant sur la deuxième loi do Kepler, est la seule conséquence 
qu'on puisse tirer de celte loi. La proportionnalité des aires décrites 
parla ligne droite qui joint une planète au soleil, aux temps em- 
ployés à les décrire, nous a Fait connaître quelle est à chaque 
instant la direction de la force qui agit sur la planète; mais ollo 
ne peut rien nous indiquer sur la manière dont varie l'intensité de 
retto force, d'un instant à un autre. Que la force agissant sur la 
planète ait une grandeur constante ou variable, qu'elle aille eu 
augmentant ou en diminuant, qu'elle varie lentement ou rapide- 
ment, qu'elle agisse d'une manière continue ou discontinue, peu 



Digilizcd by Google 



536 



GRAVITATION UNIVERSELLE. 



importe: pourvu qu'elle ne cesse pas d'être dirigée suivant la ligne 
droite qui va de la planète au soleil, la proportionnais dont il s'agit 
subsistera toujours, comme ou s'en assure sans peine en examinant 
les raisonnements que nous avons faits il n'y a qu'un instant. Ce 
n'est donc qu'en ayant recours aux deux autres lois de Kepler, 
qu'on peul espérer d'arriver à quelque chose de plus. 

La troisième loi, qui consiste en ce que les carrés des temps des 
révolutions des planètes sont entre eux comme les cubes des grands 
axes de leurs orbites, ne dépend en aucune manière des excentri- 
cités de ces orbites. On conçoit donc qu'elle subsisterait encore si 
ces excentricités étaient toutes nulles, c'est-à-dire si les orbites 
étaient des circonférences do cercle ayant pour centre le soleil. 
Ainsi, pour tirer de la troisième loi do Kdpler les conséquences 
qu'elle renferme, nous pourrons regarder les planètes comme dé- 
crivant des cercles autour du soleil, sans qu'il en résulte la moindre 
inexactitude; nous substituerons par là, aux planètes réelles, des 
planètes idéales qui, si elles existaient, satisferaient également a 
cette troisième loi. La deuxième loi, qui est aussi indépendante des 
excentricités des orbites, montre en outre que si une planète dé- 
crivait un cercle ayant son centre au soleil, la vitesse fie cetle pla- 
nète sur son orbite resterait constamment la même. C'est donc en 
considérant des planètes animées de mouvements uniformes, sui- 
vant des circonférences de corde ayant le soleil pour centre, que 
nous allons raisonner, pour tirer de la troisième loi de Képler les 
conséquences auxquelles elle peut conduire. 

§ 290. Rappelons-nous d'abord de quelle manière on évalue 
l'intensité d'une force, d'après le mouvement qu'elle communique 
au corps sur lequel elle agit, et prenons pour exemple la force qui 
nous est le plus familière, la force de la pesanteur. Un corps tom- 
bant librement sous la seule action de la pesanteur, sans qu'on lui 
ait donné de vitesse initiale, prend un mouvement uniformément 
accéléré, suivant la verticale; au bout d'une seconde de temps, 
comptée à partir du commencement de son mouvement, il a acquis 
une vitesse telle, que, s'il continuait à se mouvoir en vertu de cette 
vitesse seulo, sans que la pesanteur exerçât de nouveau son action 
sur lui, il parcourrait pendant une deuxième seconde un chemin 
double de celui qu'il a parcouru pendant la première seconde. La 
grandeur de cetle vitesse acquise, au bout d'une seconde do chute, 
est proportionnelle à la force qoi détermine le mouvement du 
corps; si l'intensité de la pesanteur devenait double, triple,... de 
ce qu'elle est, la vitesse qu'acquerrait un corps, après une seconde 
1 de chute, deviendrait également double, triple... La force qui fait 
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tomber le corps, et qui n'est autre chose que son poids, est d'ail- 
leurs proportionnelle à la masse du corps ; et l'on sait que son in- 
tensité peut être représentée par le nornbro que l'on obtient en 
multipliant la niasse, du corps par la vitesse qu'il possède après 
une seconde de chute. La force qui agit sur l'unité do masse du 
corps est donc représentée simplement par la vitesse acquise par 
le corps après une seconde do chute; ou bien, ce qui revient nu 
même, par le double de l'espace qu'il parcourt pendant une se- 
conde à partir du commencement de son mouvement. 

Lorsqu'un corps pesant est lancé horizontalement, avec une vi- 
tesse quelconque, il ne reste pas sur la ligne droite AM, fia- 330, 
suivant laquelle il a été lancé, parce 

que la pesanteur tond constamment î£ —5 _— — 4\ 



plus en plus éloignésdc la lignoAM. „ „„ 

- i i fr'E- 350. 

Or, on sait que, lorsque le corps est 

arrivé en un point quolconquo B de sa trajectoire, la quantité RI) 
dont il se trouve abaissé au -dessous de la ligne AM, est précisé- 
ment égale au chemin AE qu'il aurait parcouru suivant la verticale, 
s'il était tombé sans vitesse initiale, pendant le temps qu'il a misa 
aller de A en B. Si l'on prend le point B de la trajectoire où se trouva 
le corps après une seconde de mouvement, BD sera précisément le 
chemin qu'il aurait parcouru pendant une seconde à partir du 
commencement do son mouvement, si on l'avait laissé tomber du 
point A, sans lui donner de vitesse : le double de la distance BD 
sera donc, d'après ce qui précède, la mesure de la force qui déter- 
mine la chute de l'unité do masse du corps. 

Voyons maintenant comment, en nous fondant sur ces considé- 
rations, nous pourrons déterminer la grandeur do la force qui agit 
sur l'unité de masse d'une planète, en admettant que cette planète 
se meut uniformément suivant une circonférence de cercle ayant 
le soleil pour centre. Arrivée en A, fig. 351, la planète ost animée 
d'une vitesse dirigée suivant la tangento AM , et elle se trouve dans 
les mêmes conditions que si on la lançait de ce point suivant la di- 
rection AM, avec la vitesse même quel le possède. Elle se mouvrait 
indéfiniment suivant cette direction, si aucune force ne venait agir 
sur elle, pour l'en faire sortir. Mais il n'en est pas ainsi. Elle est 
soumise à l'action d'une force qui est constamment dirigée vers le 
soleil, et qui tend à la rapprocher de cet astre; aussi s'éloigne- 
t-elle do plus en plus do la tangente AM, on cédant à cetle action : 



à l'abaisser au - dessous , de cette 
ligne ; il décrit une ligne courbe 
ABC, dont les divers points sont de 
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on peut dire qu'elle tombe vers le soleil, comme on diL qu'un corps 
posant tombe à la surface de la terre, lorsqu'il a été tancé suivant 
une ligne AM, pg. 350, et qu'il se meut suivant la ligne courbe 
ABC. Si nous considérons lo mouvement de la planète dans une 
1res petite portion de son orbite, à partir du point A, fiij. 35 1, la 
direction de la 
force qui agit 
sur elle ne 
change pas sen- 
siblement pen- 
dant tour, le 
temps qu'elle 
parcourt celle 
portion d'orbi- 
to, et nous pou- 
vons la regar- 
der comme res- 
tant constam- 
ment parallèle 
à elle-même. 
Nous nous trou- 
vons dés lors 
dans un cas en- 
tièrement ana- 
loguo à celui 



Fîg. 351 



quon a 



horizontalement a la surface de !a terre, et qui. en vertu de l'action 
de la pesanteur, s'abaisse de plus en plus au-dessous deladirectidh 
suivant laquelle on l'a lancé. Si nous prenons, sur l'orbite de la 
plancle, l'arc AB qu'elle parcourt en une seconde de temps, la dis- 
lance BD du point B à la tangente AM sera la quantité dont la pla- 
nète sera tombée vers le soleil pendant celte seconde : el le double 
do ItD servira de mesure à la force qui agit sur l'unité do masse 
de la planète 

Pour trouver la valeur rie BU, nous opérerons de la manière 
suivante. Abaissons du point I) la perpendiculaire BE sur le rayon 
AS, puis joignons le même point B au point A' de l'orbite qui est 
diamétralement opposé au point A . La ligne AE sera égale à BD ; 
et, si nous regardons l'arc A B comme se confondant avec sa corde, 
ce qui est permis en raison de la petitesse de cet arc, l'angle ABA' 
sera droit, comme étant inscrit dans une demi circonférence de 
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cercle. Mais, dans le triangle rectangle AB.V, on a la proportion 
suivante: 

AK AB déd 't AE = ~ = AB ' 

AB ~" A A' ' ° U 011 " l ' "~ ÀA' 2. AS ' 

L'arc AB, étant le chemin parcouru par la planète en une seconde', 
est précisément sa vitesse. Donc la quantité AE , ou BD , dont l;i 
planète tombe vers le soleil en une seconde, s'obtient en divisant 
le carré do sa vitesse par le double du rayon de son orbite. La fore* 
qui agit sur l'unité de masse de la planète , étant mesurée par le 
double de cotte quantité , sera égale au quotient de la division du 
carré de la vitesse de la planèle par le rayon du cercle qu'elle 
décrit. 

§291. Nous sommes en mesure maintenant de comparer les 
intensités des forces qui agissent sur l'unité de masse des divers 
planètes, au moyen de la troisième loi de Képler. Supposons pour 
cela quo des planètes, se mouvant uniformément et suivant des 
cercles ayant le soleil pour centre , soient situées a des dislances 
de cet astre proportionnelles aux nombres 

(, 2, 3, 4, 5 

Pour avoir la vitesse d'une quelconque de ces planètes , il faut 
diviser la longueur de la circonférence qu'elle parcourt p3r le 
nombre de secondes qu'elle met à la parcourir. Le carré de celte 
vitesse sera donc égal au quotient de lu division du carré de la cir- 
conférence de l'orbite de la planèle par le carré du temps de sa 
révolution. Or, les carrés des circonférences des orbites des diverses 
planètes que nous considérons sont entre eux comme les carrés des 
distances de ces planètes au soleil, c'est-à-dire qu'ils sont propor- 
tionnels aux nombres 

i, . i, 9, 16, 33, 

D'ailleurs, d'après la Iroisièmo loi de Képler, les carrés des temps 
des révolutions de ces planètes étant proportionnels aux cubes des 
grands axes de leurs orbites, c'est-à-dire aux cubes des diamètres 
des cercles qu'elles décrivent , ou bien encore aux cubes de ieurs 
distances au soleil , sont entre eux comme les nombres 

1, 8, 27, Gi, 125, 

Les carrés des vitesses des planètes, qui 3' obtiennent en divisant 



5/iO GRAVITATION UNIVERSELLE, 

les carrés des circonférences des orbites par les carrés ries lemps 
des révolutions, seront donc entre eux comme les quotients que l'on 
obtiendra en divisant respectivement les nombres 1 , 4, 9, 4 6, ... , 

par les nombres 1 , 8, 27, 64, , c'est-à-dire qu'ils seront entre 

eux comme les nombres 

i. i, i, b 

Mais, pour avoir la mesure de la force qui agit sur l'unité de masse 
de chacune de nos planètes , il faut diviser le carré de sa vitesse 
par le rayon du cercle qu'elledécrit. Les quotients que l'on obtien- 
dra ainsi , pour les diverses planètes , seront évidemment propor- 
tionnel s. aux -quotients de i , ï , J-, J , divisés respectivement 

par 1,3,3,4,...., c'est-à-dire qu'ils seront entre eux comme 
les nombres 

S. i, A. è 

Donc les forces qui naissent sur l'unité de masse des diverses 
planètes sont en raison inverse des carrés des distances de ces 
planètes au soleil. 

C'est uniquement pour simplilier l'exposition du raisonnement 
précédent, que nous l'avons appliqué, non pas aux planètes réelles, 
niais à des planètes idéales dont les dislances au soleil sont pro- 
portionnelles aux nombres 1,2,3,4, Si l'on remplace ces 

nombres entiers par les nombres qui représentent les dislances 
moyennes tiu soleil à Mercure, à Vénus, à la terre, etc. (§ 255), 
on arrivera exactement au mémo résultat :on trouvera toujours que 
les forces qui agissent sur l'unité de masse de chacune de ces pla- 
nètes sont en raison inverse des carrés dos distances des planètes 
au soleil. 

§ 292. Newton, étant parvenu de celte manière à trouver la loi 
suivant laquelle la force appliquée à l'unité de masse de chaque 
planèle varie avec la distance dochaque planète Su soleil, chercha 
ensuite à reconnaître si la forme elliptique ries orbites ne résultait 
pas immédiatement de celte loi même. Il étudia donc le mouvement 
que devait prendre un corps auquel on aurait donné une vitesse 
initiale quelconque, ot qui serait ensuite soumis à l'action d'une 
force constamment dirigée vers un point fixe et variant en raison 
inverse du carré de la distance du corps à ce point fixe. Il reconnut 
que l'orbite décrite par le corps, dans les conditions qui viennent 
d'être indiquées, était nécessairement une section conique, ayant le 
point fixe pour foyer. Or, on sait que les sections coniques , c'est- 
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à-dire les lignes courbes suivant lesquelles la surface d'un cône 
peut être coupée par un plan, août do trois espèces, savoir : 4* l'el- 
lipse, que nous avons déjà définie précédemment (§ 1 01), et quo 
l'on obtient en coupant le cône par un plan rencontrant toutes les 
génératrices d'un même côté du sommet; 2° la parabole, qui cor- 
respond au cas où le cône est coupé par un plan parallèle à un de 
ses plans tangents, el qui peut se déduire de l'ellipse, comme nous 
l'avons expliqué (§ 28i) ; 3°enlin Y hyperbole, dont nous n'avons 
pas eu occasion de parler, et qui résulte de l'intersection du cône 
par un plan parallèle à deux de ses génératrices. 

La variation de la force qui agit sur une planète, en raison in- 
verse du carré de la distance de cette planète au soleil, se trouve 
donc manifestée par la forme elliptique de son orbite, et par la 
position du soleil à i'un des foyers de cette orbite. 

Si nous nous en tenions à la conséquence qui a été déduite de la 
troisième loi de Képler, dans le paragraphe précédent, nous pour- 
rions croire que l'inégalité des forces qui agissent sur l'unité do 
masse des diverses planètes résulte de ce quo les forces totales ap- 
pliquées à ces planètes n'émanent pas d'une mémo cause, et agissent 
sur des corps do masses différentes. L'existence de la troisième loi 
do Képler, d'où nous avons tiré, comme conséquence nécessaire, la 
relation simpie qui existe entre les intensités de ces forces appli- 
quées à l'unité de masse des planètes, et les distances des planètes 
au soleil, pourrait être attribuée, soit à un pur effet du hasard, soit 
aux circonstances inconnues qui ont accompagné l'arrangement 
primitif des planètes autour du soleil; de telle sorte que, si l'on ve- 
nait à modifier l'ordre établi, en plaçant quelques-unes des planè- 
tes plus près ou plus loin du soleil, les forces qui agiraient sur 
l'unitéde masse do chacune d'elles no seraient plus en raison inverse 
des carrés des distances de ces planètes au soleil . Mais le nouveau 
résultat auquel nous venons de parvenir no peut laisser aucun 
doute à ce sujet. Le seul fait du changement de la distance d'une 
planète au soleil entraîne un changement correspondant dans la 
grandeur de la force à laquelle cette planète est soumise ; la forme 
elliptique de l'orbite qu'elle décrit, démontre que la force qui lui est 
appliquée varie en raison inverso du carré de sa distance au soleil. 
Si une planète, située à une distance 1 du soleil, s'éloignait do cet 
astre jusqu'à venir occuper la place d'uno autre planète, dont la 
distance au soleil est 2, la force qui lui est appliquée se réduirait 
au quart de ce qu'elle était d'abord ; la force agissant sur l'unitéde 
masse de cette planète deviendrait donc également quatre fois plus 
petite, c'est-à-dire qu'elle prendrait précisément la valeur de la 
16 
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force agissant sur l'unité de musse de la planèle dont elle vient 
prendre la place. Les forces appliquées à l'unité de masse des di- 
verses planètes ne sont donc inégales que parce que les planètes 
sont à des distances différentes du soleil ; si elles se trouvaient pla- 
cées toutes à une même distance de cet astre, l'unité de masse do 
chacune d'elles serait soumise exactement à la môme force. Les for- 
ces totales qui agiraient sur les diverses planètes, dans le cas où 
elles seraient ainsi ramenées à une même distance du soleil, ne 
différeraient, les unes des autres, qu'en raison do l'inégalité dos 
massesdes planètes: ces forces seraient proportionnelles aux masses 
des corps auxquels elles seraient appliquées. 

11 résulte évidemment de tout ce qui précède, que les choses se 
passent comme si le soleil unirait les planètes vers lui, les forces 
d'attraction étant proportionnelles aux masses des planètes, et en 
raison inverse des carrés de leurs distances au soleil. Nou3 disons 
que les choses se passent comme si le soleil attirait les planètes, 
parce qu'il nous est impossible d'arriver à une connaissance corn-, 
plète do la nature intime de la force à laquelle chaque planète est 
soumise. Cette force ne se manifeste à nous que par les effets qui 
résultent de son action sur la planète, et tout ce que nous pouvons 
conclure de l'examen attentif de ces effets, c'est la connaissance de 
la grandeur et de la direction de la force à chaque instant. Nous 
ne pouvons, en aucune manière, décider si le soleil attire réelle- 
ment les planètes, ou bien si la tendance des planètes à se rappro- 
cher du soleil est due à une cause toute différente de ce que nous 
entendons par une attraction émanant do cet astre. 

§ 293. C'est en ré liée hissant sur la chutB des corps à la surface 
de la terre, quo Newton fut amené à chercher les conséquences aux- 
quelles pouvaient conduire les lois de Kepler. Il se demanda, tout 
d'abord, si la force en vertu de laquelle les corps tombent, c'est-à- 
dire ce que nous nommons la force de la pesimfeur, n'était pas la 
même que celle qui retient la lune dans son orbite autourde la terre. 
Mais, pour résoudre celte quesLion, il lui fallait savoir s'il pouvait 
regarder l'intensité delà pesanteur comme constante, quelle que fût 
la dislance comprise entre le corps sur lequel elle agit ot le centre 
de la terre ; et, dans le cas où cette intensité ne serait pas constante, 
il avait besoin de connaître la loi de sa variation avec la distance. Il 
pensa alors que les forces qui retiennent les planètes dans leurs or- 
bites aulour du soleil pouvaient bien être aussi de même nature que 
la pesanteur, et que l'examen des lois auxquelles satisfont leurs 
mouvements pourrait lui fournir les indications dont il avait besoin, 
relativement à la variation de cette force avec la distance. C'est 
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ainsi qu'il analysa les lois de Kepler, et qu'il en déduisit les consé- 
quences que nous venons do développer. 

Il revint ensuite à la question qui l'avait préoccupé tout, d'abord, 
et chercha à reconnaître si la force qui retient la lune dans son or- 
bite n'est autre chose que la pcsantour terrestre diminuée confor- 
mément à la loi qu'il avait trouvée, c'est-à-dire (tans le rapport in- 
verse du carré do la distance au centre de la terre. Le résultat de 
ses recherches fut complètement d'accord avec ses prévisions. 

On sait que la vitesse acquise, après une seconde do chute, pur 
un corps qui tombe près de la surface de la terre, sans avoir reçu 
de vitesse initiale, est égale a.9"',8088. Cette vitesse sert démesure 
à l'intensité de la force qui agit sur l'unité de masse du corps, et qui 
détermine sa chute. Si l'on admet que l'action de la pesanteur sur 
un même corps varie en raison inverse du carré de la distance 
do ce corps au centre de la terre, il suffira de diviser le nombre 
9,8088 par le carré de 60 ou par 3600, pour avoir l'intensité de la 
force do la pesanteur agissant sur l'unité de masse d'un corps placé, 
comme la lune, à une distance du centre de la terre égale à 
60 rayons terrestres (§ 202) ; le quotient de cette division est égal 
àO, 002724. D'un autre côlé, la circonférence de la terre étant de 
40 millions do mètres, la circonférence de l'orbite de la lune est 
60 fois plus grande; si l'ondivise la longueur de cette dernière circon- 
férence par le nombre de secondes contenues dans la durée de la 
révolution sidérale de la lune (§21 0), on trouve que la vitesse de la 
lune est de 1016"', 7 par seconde. En divisant le carré de celle 
vitesse do la luno par le rayon de son orbito, on doit obtenir la me- 
sure de la force qui agit sur l'unité de masse de la lune (t$ 289) ; on 
trouve ainsi le nombre 0,002706. Ce nombre diffère à peine de ce- 
lui que nous venons de trouver pour l'intensité de la pesanteur re- 
lative à un corps qui serait placé à !a même dislance du centre de la 
terre que la lune : si l'on néglige la petite différence qui existe en- 
tre ces deux nombres 0,002724 et 0,002706, on voit que la forco 
qui retient la luno dans son orbite est bien la même que celle qui 
fait tomber les corps à la surface do la terro, en tenant compte de 
ce que l'intensité do cette force varie eu raison inverse du carré do 
la distance au centre do la terre. La théorie de Newton explique 
d'ailleurs, sans la moindre difficulté, pourquoi les deux nombres 
que nous venons d'oblenir no sont pas lout à fait égaux. 

g 294. La force qui agit sur la lune, et qui change à chaque in- 
stant la grandeur et la direction de sa vitesse dans son mouvement 
autour de la terre, n'étant autre chose que la pesanteur terrestre, 
on doit en conclure que la terre exerce, aussi bien que le soleil. 
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une sorle d'attraction sur tous les corps qui existent dans l'espace; 
et que l'intensité de cette attraction varie en raison inverse du 
carré de la distance qui existe entre le corps qui y est soumis et !e 
centre de la terre. 

Le soleil ne doit pas échapper à celle attraction de la terre ; 
d'ailleurs la terre, qui est une pianote, est attirée par le soleil 
comme toutes les autres planètes : le soleil et la terre s'attirent 
donc mutuellement. L'existence do satolliles qui so meuvent au- 
tour do Jupiter, de Saturne, d'Uranus et de Neptune, montre que 
chacune de ces planètes exerce une ailraction sur los corps qui l'en- 
vironnent; et l'on peut on conclure de même qu'elles doivent attirer 
le soleil, comme elles sont attirées par lui. C'est en se fondant sur 
des considérations de ce genre, que Newton fut conduit à admettre 
que deux corps quelconques, placés comme on voudra dans l'es- 
pace, gravitent l'un vers l'autre, c'est-à-dire tendent à se rappro- 
cher, comme s'ils s'attiraient mutuellement. Il admit, en outre : 
< 0 Que les forces qui se développent ainsi entre les deux corps sont 
égales entre elles , et agissent en sens contraires , suivant la ligne 
droite qui joint les deux corps; 2" que l'intensité de chacune de ces 
deux forces est proportionnelle aux masses des deux corps, et en 
raison inverse du carré de la distance qui les sépare. Tel est le 
grand principe de la gravitation universelle, dont l'exactitude a 
été confirmée depuis, de la manière la plus complèle, et qui a con- 
duit à un grand nombre de résultats des plus importants. 

Les corps célestes étant formés de la réunion d'un grand nombre 
de molécules matérielles, on doit regarder la gravitation comme 
existant de molécule à molécule. Ainsi, toutes les molécules de la 
terre attirent à elles une molécule placée près de la surface du globe 
terrestre; cette dernière molécule se trouve donc soumise à l'action 
d'autant de forces qu'il y a de molécules dans la terre, et c'est la 
résultanie de toutes ces forces qui constitue ce quo l'on appelle son 
poids. Les diverses molécules d'un même corps, étant attirées cha- 
cune par touLes les molécules de la terre, se trouvent dans les mê- 
mes conditions que si chacune d'elles était soumise à la force uni- 
que, résultant de la composition de toutes les forces qui lui sont 
réellement appliquées. La résultante générale de toutes les résul- 
tantes partielles, correspondant ainsi aux diverses molécules du 
corps, est ce que l'on appelle le poids du corps ; c'est celle résultante 
générale qui détermine le mouvement quo prend lo corps quand on 
l'abandonne à lui-même, et que rien ne s'oppose à ce qu'il se rap- 
proche de la terre. 11 en est de même de l'action exercée par le so- 
leil sur une planèle ; chaque molécule de la planète est attirée à la 
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fois par toutes les molécules du soleil, et peut être regardée tomme 
soumise à la résultante de toutes ces attractions : la résultante gé- 
nérale de toutes les résultantes partielles correspondant à chaque 
molécule, est la force qui produit à chaque instant les changements 
de grandeur et de direction qu'éprouve la vitesse de la planète. 

§ 295. Perturbations du mouvement den planètes. — En 
se basant sur l'existence de la gravitation universelle, telle que nous 
venons de la faire connaître, il est aisé do so faire une idée générale 
des circonstances quo doivent présenter les mouvements des divers 
corps do noire syslèmo planétaire. 

Newton a trouvé qu'una planète, attirée vers un point fixe, en 
raison inverse du carré de la distance qui la sépare de ce point, doit 
décrire une section conique ayant ce point fixe pour foyer (§ 292). 
Les planètes ne sont pas précisément dans ce cas ; le soleil, qui les 
attire, n'est pas plus fixe dans l'espace que chacune d'elles. Mais si 
l'on étudie les mouvements que prennent simultanément le soleil et 
une planète, par suite de leur attraction mutuelle, en supposant 
qu'ils ne soient d'ailleurs soumis à l'action d'aucune autre force, 
on trouve que chacun de ces deux corps décrit uno section conique 
ayant pour foyer leur centre do gravité commun ; et en cherchant 
quelles apparences présenterait lo mouvement de la planète, pour 
un observateur qui serait placé sur le soleil, et qui participerait au 
mouvement de cet aslre, on reconnaît que la planète lui semblerait 
décrire une section conique ayant le soleil pour foyer : tes mouve- 
ments absolus du soleil et de la planète autour de leur centre de 
gravité commun, et le mouvement relatif de la planète autour du 
soleil regardé comme immobile, sont de même nature que le mou- 
vement d'une planète attirée vers un point fixe, en raison inverse 
du carré de la distanco à ce point. 

La loi du mouvement elliptique de chacune des planètes autour 
du soleil, telle que Képlor l'a établie, no peut se rapporter évidem- 
ment qu'au mouvement relatif de la planète autour du soleil re- 
gardé comme immobile; d'après ce que nous venons de dire, celte 
loi serait complètement d'accord avec le principe de la gravitation 
universelle, si le soleil et la planète que l'on considère n'étaient 
soumis qu'à leur attraction mutuelle. Mais il n'en est pas ainsi. 
L'existence d'un grand nombre de planètes qui circulent auLourdu 
soleil fait que ce dernier astre est attiré à la fois par toutes les pla- 
nètes, et que chaque planète est aussi attirée, non-seuiement par 
lo soleil, mais encore par toutes les autres planètes. Il doit donc en 
résulter, pour chacun des corps du système planétaire, un mouve- 
ment beaucoup plus complexe que celui dont nous venons do parler. 

ie, 
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Si Képier a trouvé que chaque planète décrit une ellipse dont le 
soleil occupo tin des foyers, c'est parce que le mouvement relatif 
de la planète autour du soleil ne diffère pas beaucoup du mouve- 
ment elliptique. La différence est heureusement assez faihle pour 
n'avoir pas empêché Képier de trouver la loi simple qu'il a fait con- 
naître ; mais cette différence n'en existe pas moins, ot la loi de 
Képier ne doit être regardée que comme une loi approximative. 

§ 296. Le peu de différence entre ta mouvement réel d'usé pla- 
nète autour du soleil, et le mouvement elliptique qu'elle posséderait 
autour de cet astre, si toutes les autres planètes n'existaient pas, 
montre que les attractions qu'elle éprouve de la part de ces autres 
planéies n'ont que très peu d'influence sur son mouvement. Ces 
attractions sont donc très petites, par rapporta l'attraction qui 
émane du soleil : il en résulte nécessairement, que les masses des 
planètes sont très petites par rapport à la masse du soleil. 

En regardant chaque planète comme n'étant attirée que par lo 
soleil, on n'est pas rigoureusement dans la réalité, mais on no s'en 
éloigne pas beaucoup, quant au résultat auquel on parvient, à cause 
de la faiblesse des masses des planètes, relativement à celle du 
soleil. Le mouvement elliptique d'une planète autour du soleil , dû 
à la seule attraction de cet astre, peut être considéré comme étant 
une première approximation du mouvement qu'elle prend réelle- 
ment, sous l'action simultanée des diverses forces qui lui sont 
appliquées. Les attractions que la planète éprouve do la part de 
toutes les autres planètes ne font quo l'écarter do petites quantités 
du mouvement elliptique dont elle aurait été animée sans cela : les 
modifications qu'elles produisent dans son mouvement sont ce qu'on 
nomme des perturbation» ou des inégalités. 

Pour simplifier l'étude du mouvement complexe quo prend une 
planète, sous l'action du soleil et des autres planètes, on imagine 
qu'une planète fictive se meuve conformément aux lois du mouve- 
ment elliptique, sur une orbite dont les éléments varient peu à peu 
et progressivement, et que la planète réelle oscille rie part et 
d'autre de cette planète fictive, sans jamais s'en écarter beaucoup. 
Les ebangements progressifs des éléments du mouvement ellipti- 
que de la planète fictive sont ce qu'on nomme les inégalités sécu- 
laires de la planète que l'on considère : les oscillations de la planète 
réelle de pari et d'autre de la planète fictive sont dues à ce qu'on 
nomme ses inégalité* périodique*. Le mouvement du plan de 
l'écliplique dans l'espace (§164), et le changement de position du 
périhélie de la terre, dans ce plan (§165), sont des inégalités sécu- 
laires du mouvement de la terre, quo l'observation a fait connaître. 
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et dont la théorie de la gravitation universelle rend complètement 
compte. 

§ 297. Un des résultats les plus remarquables auxquels on a été 
conduit, en cherchant à déterminer les perturbations du mouve- 
ment des planètes, c'est que les grands axes des orbites elliptiques 
variables sur lesquelles se meuvent les planètes fictives dont nous 
venons de parler, conservent constamment les mêmes valeurs : les 
inégalités séculaires de chaque planète a Bedon t tous les éléments 
do son mouvement elliptique , à l'exception du grand axe de l'el- 
lipse, qui reste toujours le même. La durée de ia révolution d'une 
planète autour du soleil est liée à la longueur du grand axe de son 
urbile par la troisième loi do Kepler ; l'invariabilité du grand axe 
entraine donc en même temps l'invariabilité do la durée de sa ré- 
volution. 

.Les excentricités dos orbites des diverses planètes, et les incli- 
naisons de leurs plans sur le plan fixe avec lequel coïncidait le 
plan do i'éclip tique à une époque déterminée, prennent peu à peu 
des valeurs différentes de celles qu'elles avaient d'abord. Mais on 
a reconnu que les variations de ces éléments, quoiqu'elles s'effec- 
tuent dans le même sens pour chacun d'eux pendant un grand 
nombre de siècles, n'en sont pas moins périodiques ; chacun de ces 
éléments, après avoir constamment augmenté, ou constamment 
diminué , pendant un certain temps , variera ensuite en sens con- 
traire , de manière à se rapprocher de sa valeur primitive. On a 
démontré que ces excentricités et ces inclinaisons, qui ont actuel- 
lement de petites valeurs, resteront toujours petites, en sorte qu'elles 
ne feront jamais qu'osciller entre des limites restreintes. 

C'est dans l'ensemble des résultats que nous vonons d'indiquer 
relativement aux grands axes, aux excentricités et aux inclinai- 
sons des orbites elliptiques des planètes, que consiste la Mobilité 
du système du monde, telle qu'elle a été établie par les géomètres. 
On voit, en effet, qu'il s'ensuit nécessairement que les orbites des 
planètes conserveront toujours à peu près les mômes dimensions et 
les mêmes positions relatives autour du soleil. 

§ 298. Masse» de.» planâtes. — La théorie de la gravitation 
universelle a permis d'arriver à la connaissance des masses des 
divers corps qui composent notre système planétaire. Nous allons 
voir par quolles considérations on est parvenu à les déterminer. 

Commençons par la terre, et cherchons à calculer le rapport de 
sa masse à la masse du soleil. Si nous pouvons trouver les gran- 
deurs des attractions que le soleil ot la lorro exercent sur l'unité, 
de masse d'un corps, et à la mémo distance, il est clair que le rap- 
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port de ces attractions sera précisément celui des masses du soleil 
el de lu terre. Or, nous savons que la vitesse acquise par un corps 
après une seconde de chute, à la surface de la terre, est de 
9 n ',8088 par seconde; le nombre 9,8088 sert donc de mesure à 
l'attraction de la terre sur l'unité de masse d'un corps placé près de 
sa surface. Si le corps se trouvait à une distance 23 984 fois plus 
grande du centra de la terre, c'est-à-dire à la distance qui sépare 
la terre du centre du soleil (§ 1 48), l'attraction que la terre exer- 
cerait sur l'unité de masse de ce corps serait égale à 9,8088 divisé 
par le carré (le 23 984 ; elle serait donc représentée par le nombre 
0, 000 000 017 051 8. Mais le mouvemenL de la terre autour du 
soleil nous permet de trouver aussi la grandeur de l'attraction que le 
soleil exerce sur l'unité de masse placée à la mémo distance de la 
terre au centre du soleil. Observons que la circonférence de l'orbite 
de la terre, supposée circulaire, est 23 984 fois plus grande que la 
circonférence de la terre qui est de 40 millions de mètres; divi- 
sons la longueur de la circonférence de cette orbite par le nombre 
de secondes contenues dans l'année sidérale (§ 1 87), et nous trou- 
verons la vitesse de la terre, qui est de 30 399 n ',75 par seconde; 
divisons enfin le carré de cette vitesse de la terre par le ravon de 
l'orbite terrestre, ou par 23 984 fois ie rayon de la terre , et nous 
aurons la mesure de l'attraction exercée par le soleil sur l'unité de 
masse do la terre (g 289) ; on trouve ainsi 0,006 052 55 pour la 
mesure de cette attraction. D'après cela, les attractions exercées 
par le soleil et par la terre, sur l'unité de masse d'un corps placé à 
la distance qui sépare la terre du centre du soleil, sont représen- 
tées, la première par le nombre 0, 006 052 55, et la seconde par 
le nombre 0, 000 000 01 7 05 1 8 ; le rapport de ces deux nombres, 
qui est égal à 354 936, sera le rapport de la masse du soleil à celle 
de la terre. On en conclut donc que la masse du soleil est égale à 
354 936 foi3 celie de la terre , ou bien encore que, si l'on repré- 
sente la masse du soleil par \ , la masse de la terre sera repré- 
sentée par la fraction jËïVyï- 

La considération du mouvement de l'un des satellites de Jupiter 
autour de cette planète permet de trouver la mesure de l'attraction 
que la planète exerce sur l'unité de masse de ce satellite. En opé- 
rant comme nous venons de le faire, on peut en déduire la mesure 
de l'attraction de Jupiter sur l'unité de masse d'un corps placé à 
une distance de son centre égale à la distance de la terre au centre 
du soleil ; en comparant ensuite cette attraction à celle que le soleil 
exerce sur l'unité de masse de la terre et que nous venons de cal- 
culer, on en conclut le rapport de la masse de Jupiter à la masse 



□igifeed t>y Google 



MASSES DES PLANÈTES, 5/|9 
du soleil. Le même moyen peut servir à déterminer les masses de 
Saturne , d'Uranus et de Neptune. 

Quant aux planètes telles que Mercure, Vénus et Mars, qui 
n'ont pas de satellites, on ne peut pas déterminer les rapports de 
leurs masses à la masse du soleil, en suivant la marche qui vient 
d'être indiquée. On a recours alors aux perturbations que ciiacune 
de Ces planètes détermine par son action sur les autres corps du 
système planétaire ; la grandeur des perturbations que produit 
une planète dépend en effet du rapport qui existe entre sa masse 
et celle du soleil , et l'on conçoit que, si ces perturbations ont été 
mesurées directement par l'observation des positions successives 
des astres qui tes éprouvent, on peut en déduire la valeur de la 
masse de la planète qui les a occasionnées. 

C'est en employant les diverses méthodes qui viennent d'être 
indiquées, qu'on a trouvé les valeurs suivantes pour les masses des 
planètes principales, évaluées en prenant la masse du soleil pour 
unité : 



NOUS 9Ë5 PLANÈTES. 



On ne sait rien relativement aux masses des diverses planètes 
comprises entre Mars et Jupiter, si ce n'est que ces masses sont 
très petites. 

La masse de la lune est ^ de celle de la terre. 

Quant aux comètes, on a pu s'assurer dans plusieurs circon- 
stances que leurs masses sont extrêmement petites par rapport aux 
masses des planètes. Leur mouvement est souvent troublé d'une 
manière considérable, par l'action qu'elles éprouvent de la part des 
planètes dans le voisinage desquelles elles viennent à passer; si 
leurs masses n étaient pas très petites relativement à celles de ces 
planètes, elles produiraient en même temps des modifications ap- 
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préciables dans lo mouvement de ces derniers astres : or, on n'a 
jamais trouvé, dans le mouvement des planètes, rien qui pût être 
attribué à l'action perturbatrice deâ comètes. 11 est même arrivé 
qu'une comète a traversé le système des satellites de Jupiter sans 
que les mouvements de ces satellites aient été troublés en aucune 
manière. 

g 299. Pesanteur A la surface dn soleil cl des planètes. 

— L'attraction que le soleil et les planètes exercent sur tous les 
corps qui les environnent doit s'exercer en particulier sur lus corps 
placés près de leur surface; et il doit en résulter des phénomènes 
analogues à ceux que produit la pesanteur à la surface do ia te.rro. 
Les corps qu'on abandonnerait à eux-mêmes, dans le voisinage de 
la surfacedu soleil, tomberaient sur cette surface : si des obstacles 
s'opposaient à leur chute, ils exerceraient des pressions sur ces 
obstacles. 11 en est de même pour les corps situés dans lo voisinage 
do la surface d'une quelconque des planètes. Mais cette pesanteur, 
ii la surfaco dos planètes et du soleil, ne s'exerce pas partout avec 
la même intensité ; elle dépend à la fois de la masso du globe sur 
la surface duquel on la considère, et du rayon do ce globe, c'est-à- 
dire de la distance qui sépare la surface du point central où toute 
la masso pourrait être concentrée sans quo l'attrailion totale qu'elle 
exerce fut sensiblement altérée. Il n'est pas difficile do calculer 
l'intensité de !a pesanteur à la surface du soleil ou d'une pianète , 
en tenant compte des deux éléments dont nous vouons de parler. 
Faisons ce calcul pour le soleil. 

L'intensité de la pesanteur sur la terre étant représentée par I , 
celle qui existe sur la surface du soleil serait représentée par 
354 93G, si le rayon du soloil était ég;tl à celui do la torro. Mais lo 
rayon du soleil est H 2 fois plus grand que celui de la terre [§ I 50); 
l'attraction exercée par le soloil sur sa surface est donc 12 544 fois 
plus petite que si son rayon était égal à celui de la terre (12 544 est 
lo carré de H2).En divisant 364 936 par 12 544, on trouve 28,30 
qui est la mesure de l'intensité do la pesanteur à la surface du 
soleil: cette intensité est plus do 2S fois plus grande que celle de 
la pesanteur sur la terre. 

Pour se faire une juste idée de ce que signiiie co résultat, on 
peut concevoir quo l'on se serve d'un appareil à ressort, tel que 
ceux quo l'on emploie souvent pour peser les corps. Cet appareil 
étant gradué, il suflit de suspendre un corps au crochet dont il est 
muni, pour que la position que prend un index ou une aiguille mo- 
hile le long de la graduation, indique tout de suite le poids du corps. 
Supposons donc quo l'on suspende à col appareil un corps pesant 
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I kilogramme . l'aiguille s'arrêtera, sur la graduation, à !a division 
qui correspond à 1 kilogramme. Si ce même appareil, supportant 
le même corps , était situé près de la surrace du soleil , le ressort 
se trouverait beaucoup plus tendu qu'il ne l'est sur la terre : l'ai- 
guille s'arrêterait à la division correspondant à 28 k '',3. 

Ce que nous venons de dire relativement à la pesanteur sur la 
surface du soleil, nous pouvons évidemment le répéter sans la 
moindre difficulté pour les diverses planètes et pour la lune. Le 
tableau suivant contient les résultats auxquels on arrive ainsi : 



g 300. Perturbations du mouvement de la lune. — Le 

mouvement de révolution de la luue autour de la terre est dû à 
l'attraction que la terre exerce sur la lune. L'orbite de la lune serait 
une ellipse ayant la terre pour foyer, et cette orbite serait décrite 
conformément à la loi des aires , si ia terre et la lune existaient 
seules dans l'espace. L'existence des autres corps du système pla- 
nétaire, et surtout du soleil, fait qu'il est loin d'en être ainsi; la 
lune éprouve dans son mouvement des perturbations considérables, 
beaucoup plus grandes que celles qu'éprouvent les planètes. I.a 
lune ost incomparablement plus rapprochée de la terre que du 
soleil ; en sorte que , si la masse du soleil était peu différente de 
celle do la terre, il ne produirait dans le mouvement de la lune que 
des inégalités à peine sensibles. Mais la masse du soleil est telle- 
ment grande par rapport à celle de la terre, que son action per- 
turbatrice sur la lune produit des modifications très importantes 
dans lo mouvemont de ce satellite. Aussi le calcul de toutes les 
inégalités du mouvement de la lune, qui ne sont pas assez petites 
pour pouvoir être négligées, constitue-t-il la question la plus com- 
plexe de l'astronomie mathématique. 

Nous allons voir quelques exemples des inégalités que l'action 
du soleil détermine dans le mouvement de la lune. Mais pour cela , 
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il est nécessaire que nous nous fassions (l'abord une idée nelte de 

la manière dont le soleil peut agir pour produire ces inégalités. 

A chaque instant, la terre et la lune, attirées toutes deux par 
le soleil, tombent l'une et l'autre vers col astre central. Les détails 
dans lesquels nous sommes entré précédemment (§ 290) expliquent 
suffisamment ce qu'on doit entendre par cette chule de la terre et 
de la lune vers le soleil. Si les attractions du soleil, sur l'unité de 
masse de la terre et sur l'unité de masse de la lune, étaient égales 
et avaient des directions parallèles, la chute des deux corps vers le 
soleil se produirait exactement de la même manière . et il n'en ré- 
sulterait aucun changement dans les positions relatives de la lune 
et de la terre; la lune occuperait successivement, par rapport a ia 
terre, exactement les mêmes positions que si le soleil n'exerçait 
son attraction sur aucun des deux corps. Mais il n'en est pas ainsi : 
l'attraction du soleil sur l'unité de masse do la lune est tantôt plus 
grande, tantôt plus petite que l'attraction qu'il exerce sur l'unité de 
masse de la terre, suivant que la distance qui le sépare de la lune 
est plus petite ou plus grande que celle qui existe enlre la terre et 
lui. En outre , ces attractions ne sont pas dirigées exactement de 
même, puisque leurs directions passent toujours par le centre du 
soleil ; il n'y a d'exception que lorsque la lune est en opposition ou en 
conjonction, auquel cas les directions des forces qui tendent à rap- 
procher la terre et la lune du soleil se confondent en une seule. Celte 
différence de grandeur et de direction, des actions exercées par le 
soleil sur l'unité de masse de la terre et de la lune, doit donc occa- 
sionner certaines modifications dans les positions que la lune occupe 
successivement par rapport à la terre. Pour arriver à la connais- 
sance de ces modifications, il nous suffira de raisonner comme on 
le fait toutes les fois qu'il s'agit d'étudier le mouvement relatif d'un 
corps par rapport à un autre corps qui est lui-même en mouvement. 

Nous imaginerons donc qu'on attribue à l'ensemble de la terre 
et de la lune un mouvement commun, égal et contraire au mouve- 
ment que possède réellement la terre autour du soleil; les positions 
relatives do la lune et de la terre ne seront nullement altérées par 
l'existence de ce mouvement commun : mais il en résultera que la 
terre sera réduite au repos, et que le mouvement total dont la lune 
se trouvera ainsi animée sera précisément le mouvement que nous 
cherchons à étudier, c'est-à-dire le mouvement relatif de la lune 
autour de la terre. Or, attribuer à l'ensemble de la terre et de la 
lune un mouvement commun égal et contraire au mouvement réel 
de la terre, cela revient à appliquer, ù chaque unité de masse de 
chacun de ces deux corps, une force égale, parallèle et de sonscon- 
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traire à l'attraction que le soleil exerce sur l'unité do masse de lu 
terre. On peut donc dire que !e mouvement relatif de la lune autour 
de la terre est dû aux actions simultanées de trois forces, savoir : 
1* l'attraction que la lune éprouve de la part de la terre; 3" celle 
qu'elle éprouve de la part du soleil ; 3° une force qui, pour chaque 
unité de masâe de la lune, est égale, parallèle el de sens contraire 
à l'attraction du soleil sur l'unité de masse de la terre. Si le mouve- 
ment relatif de la lune autour de la terre était dû uniquement à la 
première de ces trois forces, il s'effectuerait conformément aux 
deux premières lois trouvées par Kepler pour le mouvement des 
planètes aittoor du soleil. Les deux dernières forces tendent à 
rendre ce mouvement différent de ce qu'il serait si la première 
agissait seule ; la résultante de ces deux dernières forces constitue 
donc la force perturbatrice due à la présence du soleil, c'est-à-dire 
la Force qui produit toutes les perturbations du mouvement de 
lune occasionnées par l'action de cet astre. 

§ 301. Passons maintenant à l'examen de quelques-uns des 
effets produits par la force perturbalrice dont nous venons de 
parler. 

Lorsque la lune est en conjonction, elle est plus rapprochée du 
soleil que la terre ; et , par conséquent , l'unité de masse de la lune 
est plus fortement attirée par le soleil que l'unité de masse de la 
terre. Tour avoir la force perturbatrice à col instant, il faut, commo 
nous l'avons dit, chercher la résultante de l'attraction exercée par 
le soleil sur la luno, et d'une force qui, pour chaque unité do masse 
de la lune, est égale, parallèle et de sens contraire à l'attraction du 
soleil sur l'unité de masse do la terre. La première de ces deux 
composantes est dirigée de la lune vers le soleil : la seconde com- 
posante ost plus petite que la première, et lui est d'ailleurs direc- 
tement opposée, à cause do la position particulière que nous sup- 
posons à la lune : la résultante de ces deux forces est donc égale 
à l'excès de la première sur la seconde, et agit dans le sens de la 
première, c'est-à-dire qu'elle tend à éloigner la lune de la terre. 

Lorsque la lune est en opposition, elle est plus éloignée du soleil 
que la terre ; el par suite l'attraction qu'elle éprouve do la part du 
soleil est plus petite que celle qu'éprouve la terre, a égalité de 
masse ; la foreeque nous devons composer avec l'attraction du so- 
leil sur la lune, pour avoir la force perturbatrice, est donc plus 
grande que cette attraction, et lui est encore directement opposée : 
il en résulte que, dans cette nouvelle position de la lune, la force 
perturbatrice tend encoro à l'éloigner de la terre. 

Lors des quadratures, la terre et la lune étant sensiblement à la 
M 
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même distance du soleil, les deux composantes de la force pertur- 
batrice ont la même valeur; et comme elles sent encore à peu prés 
directement opposées l'une à l'autre, à cause de la grande distance 
du soleil, il s'ensuit que la force perturbatrice est très petite relati- 
vement à ce qu'elle est lors des syzygies. 

D'après cela, on voit qu'en moyenne la force perturbatrice due à 
la présence du soleil tend à éloigner la lune do la terre ; le soleil 
soutient la lune à une dislance de la terre plus grande que celle à 
laquelle elle se trouverait sans l'action de cet astre. Mais on com- 
prend que cette action du soleil sur la lune doit so faire sentir plus 
ou moins énergiquement, suivant que le soleil est plus ou moins 
rapproché de la terre et de la lune ; lorsque le soleil est à son pé- 
rigée, il doit soutenir la lune à une plus grande distance de la terre 
que lorsqu'il est à son apogée. L'orbite de la lune doit donc se 
contracter peu à peu pendant tout le temps que le soleil met à aller 
de son périmée à son apogée, pour so dilater ensuite pendant que 
le soleil revient de son apogée à son périgée. 

Ces alternatives d'augmentation et de diminution de la distance 
moyenne de la lune à la terre amènent des changements analogues 
dans la durée de sa révolution sidérale. La troisième loi de Kepler, 
qui convient aux satellites aussi bien qu'aux planètes, montre en 
effet que plus la distance moyonno d'un satellite à sa planète est 
petite, moins il met de temps à faire un tour entier autour de cette 
planète. La durée de la révolution de la lune autour de la terre doit 
donc diminuer, lorsque son orbite se contracte, et augmenterau con- 
traire, lorsque 'son orhile se dilate; cette durée doit être à sou 
maximum lorsque le soleil est à son périgée, c'est-à-dire vers le 
1" janvier, et à son minimum six mois plus tard, vers le 1 "juillet. 

Ce changement périodique dans la durée de la révolution de la 
lune est une des inégalités que l'observation a fait connaître avant 
qu'aucune considération théorique ait pu en indiquer l'existence; 
c'est l'inégalité connue sous le nom A'èqualion annuelle, dont la 
découverte est due à Tycho-Brahé (§ 21 1). En vertu do cette iné- 
galité, la durée de la révolution sidéralo rie la lune, évaluée chaque 
année vers le 1" janvier, surpasse de plus d'un quart d'heure la 
valeur qu'on lui trouve, lorsqu'on la détermine vers le 1 " juillet. 

g 302. Nous avons dit (§ 210) que la durée de la révolution si - 
dérale de la lune diminue peu à peu depuis l'époque des plus an- 
ciennes observations. La théorie de la gravitation universelle a 
assigné la cause de cette accélération continuelle du moyen mouve- 
ment de la lune. Voici en quoi elle consiste : 

Nous venons de voir que, chaque année, lo moyen mouvement de 
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la lune s'accélère et se ralentit, suivant que le soleil s'éloigne ou 
se rapproche de la terre. Si l'orbite que décrit la terre autour du 
soleil restait toujours la même, ii est clair que le moyen mouve- 
ment de la lune reprendrait, à la fin de chaque année, exactement 
la valeur qu'il avait au commencement de cette année; en sorte 
que , au bout d'un nombre quelconque d'années , i! se retrouverait 
toujours égal à ce qu'il était d'abord. II est vrai que le grand axe 
de l'orbite de la terro ne varie pas (§ 297) ; mais il n'en est pas de 
même de son excentricité , qui prend , de siècle en siècle , des 
valeurs do plus en plus petites. Le changement do forme qui en 
résulte pour l'orbite de la terre fait que la quantité dont la distance 
do la luno à la terro est augmentée, en moyenne, par l'action per- 
turbatrice du soleil, n'est pas la même d'une année à une autre : à 
égalité de grand axe de l'orbite terrestre , lo soleil soutient la lune 
à une distance de la terre, d'autant plus grande, que l'excentricité 
do cette orbite a une plus grande valeur. La diminution continuelle 
de cette excentricité entraîne donc une diminution correspondante 
de la distance moyenne de la lune à la terre, et, par conséquent, 
une diminution de la durée de sa révolution sidérale. Le calcul a 
fait voir que l'accélération du moyen mouvement de la lune, occa- 
sionnée, comme nous venons de le dire, par la variation séculaire 
de l'excentricité do l'orbite terrestre, a précisément la même va- 
leur que celle que l'observation a indiquée dans le mouvement de 
notre satellite. 

La diminution progressive de l'excentricité de l'orbite de la terre 
ne doit pas persister indéfiniment. Ainsi que nous l'avons dit 
(§ 297), les inégalités séculaires des excentricités des planètes 
sont périodiques: l'excentricité de la terre, après avoir encore di- 
minué pendant un certain nombre de siècles, augmentera ensuite, 
pendant longtemps, pour diminuer encore à une époque plus re- 
culée, et ainsi de suite. Le moyen mouvement de la lune ne s'ac- 
célérera donc pas constamment; il commencera à se ralentir, 
lorsque l'excentricité de l'orbite terrestre cessera de diminuer pour 
entrer dans sa période d'accroissement ; il s'accélérera do nouveau, 
plus tard, lorsque l'excentricité de la terre recommencera à dé- 
croître, et ainsi de suite. 

§ 303. Nous pouvons encore nous rendre compte facilement de 
la manière dont la rétrograda lion des nœuds de l'orbite de la iune 
(§ 208) est produite par l'action perturbatrice du soleil. 

Soit S le soleil , ft;. 332 , T la terre , KE le plan de l'écliptiquc . 
et NLN'L' l'orbite de la lune, qui coupe lo plan de l'écliptiquc 
suivant la ligne des nœuds NN'. L'on si dirons la lune en un point l 
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(le la partie de son orbite qui est la plus rapprochée du sole.il. 

Représentons l'attraction du soleil sur la lune par la ligne LA ; la 




Fi;. 35!. 

force qui , pour chaque unité de masse , est égale , parallèle et de 
sens contraire à l'attraction du soleil sur l'unité de masse de la 
terre, sera représentée par la ligne LB, parallèle à ST, et un peu 
plus petite que LA , parce que la terro est ici supposée plus loin 
du soleil que la lune. La force perturbatrice, qui est la résultante 
des forces LA et LB, sera donc représentée par la diagonale LC du 
parallélogramme LACB, et l'on voit qu'elle tend à rapprocher la 
Inné du plan de l'ccliplique. Sous l'action do cette force, la lune ne 
reste pas dans le plan mené par la terre T, et par l'arc qu'elle vient 
de parcourir avant d'arriver en L ; au lieu de décrire l'arc LD situé 
dans ce plan , elle décrit un arc LE compris entre l'arc LD et le 
plan de 1 ecliplique; les choses se passent comme si le plan NLT, 
dans lequel se mouvait la lune avant d'arriver en L , tournait au- 
tour de la ligne LT, pour prendre la position N.LT. Il en résulte 
que, par suite de l'action de la force perturbatrice LC, la ligne 
des nœuds NT prend la position N,T: celte ligne a donc tourné 
autour de la terre, dans le plan de l'érliptique, en sens contraire 
du sens dans lequel la lune se meut, c'est-à-dire qu'elle a ré- 
trogradé. 

Si nous considérons encore la lune eu L', dans la partie de son 
orbite qui est la plus éloignée du soleil, nous arriverons au même 
résultat. L'B' et L'A' seront les deux composantes de la force per- 
turbatrice, la seconde étant nu peu plus grande que la première, 
parce que la terre est plus près du soleil que la lune; sous l'ac- 
tion de la résultante L'C do ces deux forces, résultante qui tend 
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encore à rapprocher ta lune du plan de l'écliptique. elle décrit 
r'arc L'E' compris entre ce plan et l'arc L'D' qu'elle aurait décrit, 
si la force perturbatrice n'eût pas agi. Il est aisé de voir qu'il en 
résulte encore un déplacement de la ligne des nœuds autour de la 
terre, et dans le sens rétrograde. 

Ainsi, lorsque la lune se trouve dans la partie de son orbite, qui 
est la plus rapprochée du soleil, ou bien dans la partie qui en est 
la plus éloignée, c'est-à-dire lorsqu'elle est dans les positions aux- 
quelles correspond la plus grande intensité de la force perturbatrice, 
l'action de cette force donne toujours lieu à une rétrogradation des 
nœuds ; les nœuds doivent donc, en définitive, rétrograder d'une 
certaine quanlilé à chaque révolution do la lune autour de la terre. 
Il faulajouter que, non -seulement on comprend par ces considé- 
rations comment l'action perturbatrice du soleil détermine la rétro- 
gradation des nœuds do la lune, mais encore laviLessode ce mou- 
vement rétrograde, calculéed'après l'action du soleil, est exactement 
la même que celle qui est fournie par l'observation du phénomène. 

Le changement de position de la lune par rapportai! soleil, 
pendant qu'elle parcourt son orbite autour de la terre, fait que les 
nœuds ne se déplacent pas toujours avec la même vitesse; leur 
mouvement rétrograde est plus ou moins rapide aux diverses épo- 
ques de chaque [évolution de la lune. En même temps, quoique, en 
moyenne, l'action perturbatrice du soleil ne fasse pas varier l'incli- 
naison de l'orbite de la lune sur 1 ecliptique, elle produit cependant 
une altération périodique de cette inclinaison. Ce sont ces deux 
effets de l'action perturbatrice du soleil qui constituent la nutation 
de l'orbite binaire dont nous avons parlé précédemment (§ 209). 

§ 30i, Cause de la prccesfllon des équlaoxea et de la 
nu tn tlon de l'axe de la terre. — On démontre en mécanique 
que, si un corps solide, entièrement libre, tourne autour d'une 
ligne droite placée toujours de la même manière à son intérieur, 
cet axe de rotation doit conserver aussi constamment la même 
direction dans l'espace, à moins que le corps no soit soumis à l'ac- 
tion dequelque force qui tende à changer celte direction. Or, on sait 
que l'axe de rotation de la terre passe toujours par les mêmes points 
de sa masse ; car s'il en était autrement , si les pôles de ta terre se 
déplaçaient sur la surface du globe , il en résulterait des change- 
ments dans les valeurs des latitudes géographiques dos divers 
lieux, changements que la mesure de ces latitudes, à diverses 
époques, aurait mis en évidence. L'observation n'ayant jamais in- 
diqué la moindre variation dans la latitude de chaque lieu de la 
terre, on en conclut nécessairement que la ligne ries pôles ne change 
17. 
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pus de position à l'intérieur du globe terrestre. Il s'ensuit que l'axa 
du inonde ne devrait pas changer de direction dans l'espace, qu'il 
devrait toujours aller passer par les mêmes points du ciel, si au- 
cune force n'agissait sur la terre de manière à détruire celle inva- 
riabilité de direction de son axe do rotation. Les phénomènes de lu 
procession des équinoxes et do la nutalion de l'axe de la terre, que 
nous avons décrits précédemment (§§ ) 61 ot 1 72} , doivent donc 
tenir à l'action de certaines forces perturbatrices , qui tendent 
constamment à modifier la rotation do la terre, en changeant la 
direction de l'axe uuLour duquel celle relation s'effectue. 

On a reconnu que c'est l'aplatissement de la terre qui est la cause 
de ce changement de direction de son axe. Si la terre était exac- 
tement sphérique , et que la matière dont elle est formée fut ré- 
partie régulièrement autour de son centre, il est clair que les actions 
exercées par un astre quelconque , le soleil , par exemple , sur ses 
diverses molécules, se composeraient toujours en une force unique 
passant par son centre; et que cetto force résultante ne ferait 
que modifier, à chaque instant, le mouvement du centre de la terre 
dans l'espace, sans exercer aucune influence sur sa rotation autour 
de ce point. Le défaut de sphéricité de la terre fait que les choses 
ne se passent pas précisément do cette manière , ainsi que nous 
allons l'expliquer. 

Le globo terrestre, en raison de son aplatissement, peut être 
regardé comme formé d'une sphèro recouverte d'un bourrelet qui 
s'étend tout du long de l'équateur, en s'amincissant, de part et 
d'autre de ce grand cercle, jusqu'à se réduire à une épaisseur 
nulle, près des deux pôles P, P', fig. 353. Si l'on prend dans ce 



l'écliptique, doit produire une rétrogradation de ses nceuds, comme 
cela a lieu pour la lune (§ 303). Toute autre masse prise dans !e 
bourrelet dont nous avons parlé, et considérée comme un satellite 
de la terre, éprouverait évidemment, de la part du soleil, un effet 
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bourrelet une petite masse M, située, 
par exemple , dans le voisinage de l'é- 
quateur, on voit que celte masse, par- 
ticipant au mouvement de rotation de 
la torro, décrit une circonférence de 
cercle autour de l'axe PP'; on peut l'as- 
similer, jusqu'à un certain point, à un 
satellite do la terre qui so mouvrait dans 
le plan de l'équateur terrestre. Le so- 
leil , en agissant sur ce satellite , dont 
l'orbite est inclinée sur le plan de 
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analogue à celui que nous venons d'indiquer pour la petite masse M : 
l'intersection du plan de son orbite avec le pian de l'écliptique 
changerait progressivement de direction dans ce dernier plan, en 
tournant dans le sens rétrograde. 

Les diverses masses qui composent le bourrelet étant liées lea 
unes aux autres, de manière à former un tout soiide, la rétrogra- 
dation qu'aurait éprouvée la ligne des nœuds relative à chacune 
d'elles, si elles eussent été indépendantes les unes des autres, doit 
persister après leur réunion ; c'est-à-dire que le bourrelet, considéré 
seul , indépendamment de la masse sphérique qui est à son inté- 
rieur, présenterait, dans son mouvement de rotation autour de PP', 
une circonstance analogue a ia rétrogradation des nœuds des or- 
bites circulaires de ses diverses parties : l'intersection du plan de 
l'équateur de ce bourrelet avec le plan do l'écliptiqiie rétrograde- 
rait dans ce dernier plan. Si l'on imagine enfin que le bourrelet 
soit invariablement lié à la masse sphériquo qu'il enveloppe, on voit 
qu'il devra nécessairement l'entraîner dans son mouvement rétro- 
grade ; seulement, la vitesse do ce mouvement sera beaucoup 
diminuée par l'adjonction de ce noyau sphérique, dont la masse est 
extrêmement grande, relativement à celle du bourrelet. On voit, 
par là, comment l'action du soleil sur les différentes parties du 
renflement quo la terre présente tout du long de l'équatour, et qui 
s'étend, de part et d'autre de ce grand cercle, en s'amincissant do 
plus en plus, occasionne un mouvement rétrograde de l'intersection 
du plan de l'équatour avec le plan de l'écliptique , c'est-à-dire de 
la ligne des équinoxes ; ce mouvement est précisément celui que 
nous avons étudié précédemment sous le nom do précession des 
équinoxes , et que l'observation a dévoilé aux astronomes , bien 
longtemps avant qu'on ait pu en assigner la cause. 

La lune, en agissant comme le soleil sur les diverses parties du 
renflement équatorial de la terre, tend à produire un effet analogue. 
Mais le changement assez rapide de la position du plan de son or- 
bite, par rapport au plan de l'écliptique, fait quo le résultat do son 
action sur la partie renflée du globe terrestre ne suit pas les mêmes 
lois que le résultat de l'action du soleil. Tandis que le soleil déter- 
mine un mouvement progressif des équinoxes dans le sens rétro- 
grade, sans changement de l'angle compris entre l'équateur ter- 
restre et l'écliptique, la lune au contraire communique aux équinoxes 
un mouvement périodique, et fait en même tomps varier périodi- 
quement l'obliquité de l'équateur sur l'écliptique; les périodes do 
ce mouvement des équinoxes et de ia variation de l'obliquité de 
l'écliptique sont d'ailleurs les mêmes, et égales chacune à la durée 
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de la révolution sidérale dos nœuds de l'orbite lunaire, c'est-à-dire 
à l'intervalle de temps que l'orbite de la lune partant d'une position 
quelconque emploie à y revenir. En un mot, tandis que le soleil, 
en agissant sur la partie renuée de la terre, produit la procession 
des équinoxes, la lune, par une action analogue, donne lieu à la 
nutalion de l'axe do la terre. 

§ 30(i. Cnute de l'npla<l«Bement de ln terre. — Los phé- 
* nomènes géologiques nous portent à croire que la terre était primi- 
tivement lluide, et que ce n'est que par le refroidi s sèment que sa 
surface s'est solidifiée. Cette fluidité primitivo delà terre, combinée 
avec son mouvement de rotation sur elle-même, permet d'expli- 
quer facilement la forme légèrement aplatie que présente sa surface. 

Une masse fluide, dont les diverses parties s'attirent les unes les 
autres, tend naturellement à prendre la forme d'une sphère en 
vertu de ces attractions mutuelles. C'est ainsi que les gouttes de 
pluie, pendant qu'elles tombent, prennent exactement la forme 
sphérique, comme on le reconnaît par le phénomène de l'arc-en-ciel, 
qui serait inexplicable sans cela. La fabrication du plomb de chasse, 
qui consiste à laisser tomber des gouttes de plomb fondu d'une 
hauteur assez grande pour qu'elles puissent se solidifier pendant 
qu'elles sont en mouvement, repose sur celte même propriété. La 
lerre devait donc tendre aussi à prendre la forme d'une sphèro 
parfaite , lorsque son état de fluidité permettait à ses diverses mo- 
lécules de se mouvoir facilement les unes par rapport aux autres. 

Mais le mouvement de rotation dont la terre était animée ne lui 
a pas laissé prendre exactement cette forme. Chaque molécule 
éprouvait l'action d'une force centrifuge résultant de son mouve- 
ment circulaire autour de l'axe de rotation de la masse tout en- 
tière ; et celte force a du modifier la forme que !a terre aurait prise, 
si ses diverses molécules n'eussent été soumises qu'à leurs actions 
mutuelles. La force centrifuge tendant à éloigner les molécules do 
la terre, de l'axe autour duquel s'effectuait leur mouvement com- 
mun de rotation, il en est résulté un rondement vers l'équaleur et 
un aplatissement vers les pôles. La lerro s'est arrêtée à une tiguro 
d'équilibre telle que la résultante de l'attraction exercée par la 
masse entière sur une molécule située en un point quelconque de 
sa surface , et de la force centrifuge relative à celte molécule, fût 
dirigée perpendiculairement a la surface en ce point 

La théorie indique que , eu vertu de cette action des forcos cen- 
trifuges, la surface de la lerre h du prendre la forme d'un ellipsoïde 
d« révolution aplali ayant pour axe de figure son Oiû de rotation. 
La solidification successive des matières situées il la surface du 
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globe, ou près de celte surface, s'est effectuée ensuite sans modi- 
fier sensiblement la forme rie cette surface ; et c'est ainsi que la 
terre est arrivée à l'état où nous la voyons maintenant, sans cesser 
do présenter l'aplatissement que son mouvement de rotalion lui 
avait donné tout d'abord. 

Les eaux de la mer se trouvent encore actuellement dans les 
conditions où se trouvait toute la masse de la terre lorsqu'elle était 
entièrement fluide. L'équilibre de ces eaux s'établit conformément 
à la condition qui vient d'être indiquée il n'y a qu'un instant ; et la 
forme de leur surface est sensiblement la même que celle que pré- 
sentait la surface do la terre avant de s'être solidifiée. C'est ce qui 
fait que cette surface de la mer, en la supposant prolongée partout, 
ne s'écarte pas beaucoup do la surface des continents, et que nous 
avons pu la prendre comme étant la forme d'ensemble rio la surface 
du globe terrestre (§93). Nous avons vu que les diverses mesures 
effectuées sur la terre confirment les indications de la théorie , en 
montrant que, sauf les irrégularités accidentelles, la surface du 
globe est sensiblement un ellipsoïde de révolution aplati ayant la 
ligne des pôles pour axe de figure (§ * 08). 

§ 306. Variation de l'Intensité de la pesanteur mr la 
surface de la terre. — L' aplatissement do la terro, et la force 
centrifuge résultant de son mouvement de rotation 3ur elle-même, 
contribuent à faire varier l'intensité de la pesanteur sur la surface 
du globe. Comparons, par exemple, deux molécules de même masse 
situées, l'une à l'un des pôles de la terre, et l'autre en un point do 
l'équateur. L'attraction que la masse totale de la terre exerce sur 
la première de ces molécules est plus grande que celle qu'elle exerce 
sur ia seconde, parce que le rayon terrestre qui aboutit au pôle est 
plus petit que le rayon de l'équateur ; d'un autre côté, la molécule 
qui se trouve au pôle n'éprouve pas l'effet de la force centrifuge, 
tandis que cette force agit sur la molécule située sur l'équateur, 
et contre -balance ainsi une portion de la force qui provient de l'at- 
traction de la masse de la terre sur cette molécule : donc , pour 
cette double raison, la force en vertu do laquelle la molécule située 
au pôle tend à se rapprocherde centre de la terre est plus grande 
que la force analogue relative à la molécule située à l'équateur. 

Lorsqu'on s'éloigne de l'un des pôles de la terre , pour se rap- 
procher de l'équateur, on se trouve à des distances de plus en plus 
grandes du centre de la terre ; en outre la force centrifuge augmente 
de plus en plus : il s'ensuit que la résultante de l'attraction exercée 
par la masse totale de la terre et de la force centrifuge, résultante 
qui n'est autre chose que ce qu'on nomme la pesanteur, a une 
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intensité de plus en plus petite. Celle diminution progressive de 
l'intensité de In pesanteur, à mesure qu'on se rapproche de l'équa- 
teur, a été confirmée par l'expérience de la manière suivante : 

La durée des petites oscillations d'un pendule (§ 7] dépend évi- 
demment de la grandeur cie la force qui agit- sur le corps suspendu 
à l'extrémité du fil , et qui détermine ces oscillations ; plus cette 
force sera grande, plus le temps employé parle penduleè faire 
une oscillation complète sera court, toutes choses égales d'ailleurs. 
On comprend donc que l'observation du mouvement d'un pendulo, 
en un lieu quelconque, permette de déterminer l'intensité de la pe- 
santeur en ce lieu; et que, en répétant l'observation en différents 
lieux de la terre, on puisse constater que 1 intensité de ta pesanteur 
varie réellement comme nous venons de l'indiquer. C'est ce qui est 
arrivé en effet. Il résulte des observations nombreuses qui ont été 
faites dans un grand nombre do localités, que la vitesse acquise par 
un corps après une seconde de chute est de 9"', 7801 par seconde 
à l'équaleur, et de 9'", 8308 par seconde au pôle. On sait qu'à Paris 
celte vitesse que la pesanteur communique aux corps pendant la 
première seconde do leur chute est de 9"', 8088 par seconde. 

La découverte de la variation de l'intensité de la pesanteur sur 
la surface de la terre est due à Rieher. Cet astronome, envoyé à 
Cayenne en par l'Académie des sciences de Paris, pour y faire 
des observations, s'aperçut que l'horloge dont il se servait, et qu'il 
avait réglée à Paris avant son départ, retardait chaque jour à 
Cayenne d'une quantité notable; l'intensité do la pesanteur, pins 
faible à Cayenne qu'à Paris, faisait osciller plus lentement le pen- 
dule de son horloge, et c'est ce qui occasionnait le retard observé. 
Cette découverte donna un grand poids aux idées émises par Newton 
sur la forme de la surface de la terre, idées dont la variation de 
l'intensité de la pesanteur était une conséquence naturelle. 

§ 307. Explication du phénomène des murées — Ln 
surface des eaux de la mer ne reste pas complètement immobile. 
Si l'on fait abstraction des ondulations plus ou moins forles qu'elle 
présente et qui sont dues à l'action du vent , on sait qu'elle s'élève 
et s'abaisse périodiquement, on effectuantainsiune oscillation com- 
plète dans l'espace d'un peu plus de 1 2 heures ; d'ailleurs, l'ampli- 
tude totale de ce mouvement ascendant et descendant varie suivant 
les époques en chaque lieu, et sa valeur moyenne change généra- 
lement quand on passe d'un lieu dans un autre lieu. Ce phénomène 
constitue ce qu'on nomme les maries. La théorie de la gravitation 
universelle en a fait connaître la cause, et permet d'en expliquer 
facilement les diverses circonstances, ainsi que nous allons le voie. 
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D'après ce que nous avons dit (§305), la direction du fil à plomb, 
on chaque lieu de la terre, est celle de la résultante de l'attraction 
totale de la terre sur le corps pesant dont il est formé et do la force 
centrifuge développée sur ce corps par ia rotation delà lerre autour 
de son axe. Si ces deux forces étaient les seules qui agissent réel- 
lement sur le fil à plomb, sa direction resterait constamment et ri- 
goureusement la même par rapport à la surface de la terre. Mais le 
soleil et la lune, en exerçant leur attraction sur le corps suspendu 
à l'extrémité du fil, donnent à celui-ci une direction un peu diffé- 
rente de celle qu'il prendrait sans l'action de ces astres ; et comme 
leur position par rapport au lieu quo l'on considère varie continuel- 
lement dans l'espace de chaque jour, il en résulte que la déviation 
qu'ils font éprouver au fil à plomb a lieu tantôt dans un sens, 
tantôt dans l'autre, et quo ia grandeur de cette déviation change 
d'un instant à un autre : on un mot, en vertu de ces actions du 
soleil et de la lune, le fil à plomb doit osciller continuellement de 
part et d'aulro de la position invariable qu'il prendrait s'il n'était 
soumis qu'à l'attraction de la terre et à la force centrifuge. Le 
calcul montre que le plus grand angle formé par deux des positions 
que le fil à plomb prend ainsi successivement, n'est qu'une très 
petite fraction do seconde ; cet angle est trop petit pour que le 
changement de direction du fil puisse être aperçu, quelque soin 
que l'on mette à l'observer. 

Le fil à plomb n'est pas le seul instrument dont on puisse se servir 
pour reconnaître le changement de direction de la verticale ; un ni- 
veau à bulle d'air, ou même un niveau d'eau, pourrait également 
être employé pour le manifester : mais l'extrême petitesse de la 
déviation totale du fil a plomb, due aux actions combinées du soloil 
et de la lune, fait que les niveaux les plus sensibles dont nous nous 
servons habituellement no nous indiqueraient aucunement l'exis- 
tence de cette déviation. On comprend cependant que, si un niveau 
avait dos dimensions suffisamment grandes; si, par oxemplo, sa 
longueur était égale à la distance qui sépare l'Europe do l'Amérique, 
le changement périodique qu'éprouvo la direction do la verticale 
pourrait devenir facile à apprécier il l'aide de cet immense niveau: 
on devrait voir la surface du liquide, dans cet instrument, s'élever et 
s'abaisser périodiquement à chacune de ses exirémilés. Or, ceniveau 
est réalisé par l'océan Atlantique, qui s'étend en effet do l'Europe à 
l'Amérique ; les oscillations de la surfacede l'Océan, qui constituent 
le phénomène des marées, ne sont autre chose que les mouvements 
occasionnés dans le liquide par le changement périodique de la di- 
rection do la verticale, résultant des actions du soloil et de la lune 
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S 308. Après nous être fait cette idée générale de la cause des 
oscillation B périodiques de la surface do la mer, cherchons à ana- 
lyser le phénomène plus en détail, afin rie reconnaître quelles sont 
les diverses particularités qu'il doit présenter. 

Supposons que la mer s'étende sur toute la surface du globe ter- 
restre, et que la lune agisse seule pour produire les mouvements 
périodiques dont nous nous occupons. La surface générale des mers 
ne différant pas beaucoup, dans son ensemble, de la surface d'une 
sphère, les oscillations que la lune y détermine doivent évidemment 
être à très peu prés les mêmes que si cette surface était rigoureu- 
sement sphérique : en sorte que, pour étudier ces oscillations, nous 
pouvons nous placer dans ce cas simple, et faire abstraction de 
l'aplatissement et des diverses irrégularités accidentelles de la sur- 
face de la mer. 

Le corps pesant suspendu à l'extrémité du fil à plomb, que nous 
supposons installé en un des poinlsde la surface ABCD do la terre. 



vant que la distance OL est plus pelite ou plus grande que la 
distance de la luno à ce point de la terre. Il est aisé de voir, 
d'après cela, que, par suite de la présence de la lune en L, l'inten- 
sité de la pesanteur est seulement diminuée en A et en B, sans 
que sa direction soit changée ; qu'en C et en D, il n'y a pas de 
changement sensible dans l'intensité, ni dans la direction de 
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3i>t , éprouve de la part de 
la lune L une action analogue à 
celle que la lune éprouve de la 
part du soleil (§ 300) ; la force 
perturbatrice due à l'action de 
la lune sur le corps dont il s'a- 
git est la résultante de l'attrac- 
tion que la lune exerce sur ce 
corps et d'une force qui , pour 
chaque unité de masse , est 
égale et contraire à l'attraction 
de la lune sur la terre entière 
regardée comme condensée au 
point 0. Cette seconde force , 
toujours parallèle à la ligne OL, 
tandis que la première est diri- 
gée suivant la ligne qui joint la 
lune au point considéré sur la 
terre, est plus grande ou plus 
petite que la première force, sui- 
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cette force ; qu'en E et en F lo corps pesant du fi] à plomb se rap- 
proche de la lune, ce qui donne au fil les directions Ec, Vf, au lieu 
dos directions EO, FO; enfin, qu'en G et en H, le corps posant du 
fil à plomb est comme repoussé par la présence do la Inné , ce qui 
fait prendre au fil les directions Gg, HA, au lieu des directions 
GO, HO. La surface de la mer, qui tend toujours en chaque point 
à se placer perpendiculairement à la direction du lil à plomb, et 
qui serait exactement sphérique si ce fil était partout dirigé vers le 
point 0, doit donc prendre la forme indiquée par la ligne courbe mm; 
cette surface doit s'allonger dans le sens du diamètre AB dirigé 
vers la lune, et se rétrécir dans le sens des diamètres lois que Cl), 
qui sont perpendiculaires au premier. En cherchant à déterminer 
cette forme que la présence de la lune lend à faire prendre à la 
surface do la mer, on trouve que c'est un ellipsoïde de révolution 
allongé ayant le diamètre AB pour axe de ligure. 

Voyons maintenant ce qui doit arriver dans io cas où la lune se 
meut autour de la terre, comme elle le fait dans l'cspaco d'un peu 
plus d'un jour, en vertu do son mouvement diurne. Si la lune reste 
constamment dans le plan de l'équaleur, en tournant ainsi autour 
de la lerre, l'ellipsoïde suivant lequel la surface de la nier se dispose 
à chaque instant, par suito de son action, tourne en même temps 
qu'elle autour de l'axe du monde, sans que son axe de figure sorte 
du plan de l'équateur terrestre. En chaque point de cet équateur, la 
surface de la mer doit donc monter et descendre deux fois, pendant 
que la lune fait un tour entier autour de la terre. La mer doit être 
haute, lorsque la lune pnsso an méridien du lieu quo l'on considère; 
basse, lorsque la lune so couche ; haute, lorsque la lune traverse le 
méridien au-dessous de l'horizon ; ot enfin basso, lorsque la lune se 
lève. La différence de niveau entre une haute mer cl une basse mer 
est d'ailleurs égale à ia différence entre le plus grand et le plus petit 
rayon de l'ellipsoïde ; en calculant cetlo différence pour le cas 
où la distance delà lune à la terre a sa valeur moyenne de 60 rayons 
terrestres, on trouve qu'ello est de 0"\o0. En tout point de la sur- 
face de la terre, qui n'est pas sur l'équaleur, lo mémo phénomène 
doit se produire, avec la seule différence quo l'amplitude des oscil- 
lations de la surface de la mer est plus petite qu'à l'équateur, et 
d'autant plus petite que le point quo l'on considère est plus éloigné 
do ce grand cercle; aux pôles, l'amplitude des oscillations se ré- 
duit à zéro, uu , on d'autres termes , la surface do la mer reste 
complètement immobile. 

Si la lune ne so trouve pas dans le pian do l'équateur, c'est-à- 
dire si sa déclinaison n'est pas nulle, son mouvement diurne s'ef- 
iS 
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fectue sensiblement suivant un parallèle de la sphère céleste. L'axe 
de la surface ellipsoïdale de la nier se déplace donc en décrivant 
«ne surface conique passant par co parallèle, c'est-à-dire que les 
deux sommets de l'ellipsoïde parcourent chacun un parallèle do la 
terre, ces deux parallèles étant situés de part et d'autre do l'équa- 
teur ol à égale distance de ce grand cercle. En examinant co qui 
doit en résulter dans los divers lieux de la terre, on voit que la mer 
doit encore s'élever et s'abaisser deux Fois pendant que la lune dé- 
crit le parallèle céleste sur lequel elle se trouve. L'oscillation de sa 
surrace, pour un point de l'équateur terrestre, s'effectue exacte- 
ment do même que dans le cas où la déclinaison do la lune est 
nulle, si ce n'est que son amplitude est moins grande. Pour un point 
de la terre qui n'est pas sur l'équateur, les deux hautes mers qui 
se produisent chaque jour ne sont pas les mômes ; la hauteur 
qu'atteint la surface de la mer, lorsque la lune passe au méridien 
au-dessus de l'horizon, est différente de celle qu'elle atteint lorsque 
cet astre passe au méridien au-dessous do l'horizon. Aux pôles, l'os- 
cillation de la surface de la mer se réduit encore à ïéro. 

Lo soleil exerce sur les eaux de la mer une action analogue à l'ac- 
tion de la lune ; mais, quoique sa masse soit extrêmement grande 
par rapport à la masse de la lune, son influence sur les oscillations 
des eaux de la mer est plus faible que celle du satellite de la terre, 
parce qu'il est il une distance de la terre beaucoup plus grande que 
la distance de la terre à la lune. En tenant compte de ces doux 
circonstances relatives à la masse et à la distance, on trouve que 
l'effet produit par le soleil doit être à celui que produit, la lune 
dans lo rapport de h à 2,0j. Mais, sauf cette différence dans l'in- 
tensité des actions des deux astres, le soleil doit occasionner des 
oscillations de la surface de la mer présentant exactement les mô- 
mes particularités que celles que produit la lune. 

Le soleil et !a lune agissant en môme temps sur la mer, chacun 
do ces deux'astrcs produit le mémo effet que s'il agissait seul ; les 
oscillations dues à l'action du soleil se combinent avec celles que 
produit la lune,'ctil on résulte pour lasurfaco de la mer un mou- 
vement complexe, dont il nous est facile d'indiquer les principales 
circonstances. Supposons que les déclinaisons du soleil et de ia lune 
soient nulles, en sorte que, en vertu du mouvement diurne, l'un 
et l'autre se meuvent autour de la terre sans sortir du plan de son 
équateur; si la lune est en conjonction, les axes des ellipsoïdes 
dus aux actions isolées de la lune et du soleil sur les eaux de la 
mer sont dirigés suivant ia même ligne droite ; les effets dus à 
chacun des deux astrea s'ajoutent, et il en résulte une oscillation 
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exactement pareille à celle que déterminerait la lune seule, si ce 
n'est que son amplitude est plus grande; le rapport de 1 à 2,05, 
i]ui existe entre les intensités des actions perturbatrices dues au 
soleil et à la lune, fait quo l'amplitude du l'oscillation produite par 
les deux astres est à celle que produirait la lune seule, dans le 
rapport do 3, OS à 2,05, c'est-à-dire que celle amplitude, pour un 
point de l'équateur, est de 0"',74, au lieu de 0 ,n ,S0. Si la lune 
est en opposition, les axes des deux ellipsoïdes coïncident encore, 
et l'oscillation de la surface de la mer est exactement la même que 
lors do la conjonction. Lorsquo la lune est en quadrature, les axes 
des deux ellipsoïdes sont perpendiculaires l'un sur l'autre, en sorte 
que les effets dus au soleil et à la lune se contrarient; si la mer 
doit être haute en un point, en vertu do l'action de la lune, elle 
doit être basse au même instant en vertu do l'action du soloil ; et 
comme l'action de la lune l'emporte sur celle du soleil, il en résulte 
une oscillation présentant les mômes circonstances que celle que 
la lune produirait seule , avec cette différence que son amplitude 
est plus faible dans le rapporL de 1,05 à 2,05 ; à l'équateur, cette 
amplitude est de 0 n, ,2G au lieu do 0 n ',50. A toute autre époque, 
comprise entre les syzygies et les quadratures , les axes des ellip- 
soïdes lunaire et solaire font entre eux un angle aigu ; l'existence 
simultanée des actions du soleil et de la lune fait que la surface de 
la mer prend la forme d'un ellipsoïde ayant son axe de figure com- 
pris dans cet angle aigu , et plus rapproché de l'axe de i' ellipsoïde 
lunaire que do celui de l'ellipsoïde solaire; la différence entre le 
plus grand et lo plus petit rayon de cet ellipsoïde résultant, passe 
d'ailleurs par tous les états de grandeur, depuis 0 n, ,74 jusqu'à 
0'",26, lorsque l'angle formé par les axes des ellipsoïdes lunaire et 
solaire augmente depuis zéro jusqu'à 90 degrés. 

Ainsi . en supposant que les déclinaisons du soleil et de la lune 
restent toujours nulles pendant toute la durée d'une lunaison, l'os- 
cillation de la surface de la mer, en un point de l'équateur, pré- 
sentera successivement les circonstances suivantes. Lors de la nou- 
velle lune , la pleine mer arrivera à l'instant où la lune passera au 
méridien , soit au-dessus , soit au-dessous de l'horizon ; la basse 
mer arrivera à l'instant où la lune se lèvera ou se couchera ; la 
différence du niveau de la pleino mer et de la basse mer sera de 
0"',7i, A partir de celte époque , la lune s 'éloignant du soleil sur 
la sphoro céleste, en allant du cote de l'orient, la pleine mer ar- 
rivera chaque jour un peu avant le passage de la lune au méridien, 
et la basse mer un peu avant le lever ou le coucher do cet astro; 
l'amplitude de l'oscillation diminuera de jour en jour. Lors du pro- 
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mier quartier, la pleine mer arrivera de nouveau à l'instant rïu 
passage de la lune au méridien ; et l'amplitude de l'oscillation de la 
mer se réduira à 0",S6. Après le premier quartier, l'amplitude de 
l'oscillation augmentera continuellement, et la pleine mer n'arrivera 
plus qu'un peu après le passage (le la lune au méridien. Enfin, 
lors de la pleine lune, la haute mer arrivera de nouveau à l'instant 
du passage de la lune au méridien ; et la différence de niveau de la 
haute mer et de la basse mer redeviendra égaleà 0"',7i. A partir 
de là, pendant la seconde moitié de la lunaison, les choses se pas- 
seront exactement de la mémo manière que pendant la première 
moitié. 

Dans ce même cas, où les déclinaisons du soleil et de la lune 
restent constamment nulles, l'oscillation de la surface de la mer, en 
un lieu quelconque non situé sur l'équateur, doit présenter successi- 
vement des circonstances entièrement pareilles à celles que nous ve- 
nons d'indiquer ; si ce n'est que l'intensilé du pliénomène est moins 
prononcée, et d'autant moins que la latitude du lieu est plus grande. 
Aux polos, la surface de la mer doit rester absolument immobile. 

Si enfin nous ne supposons plus que les déclinaisons du soleil otde 
la lune restent toujours nulles, afin de rentrer dans la réalité, nous 
verrons que le mouvement oscillatoire de la surface de la mer se 
compliquera, tout en s'effectuant encore dans son ensemble à peu 
près comme nous venons de l'indiquer. Les déclinaisons du soleil 
et de la lune, tantôt grandes, tantôt petites, tant boréales, tantôt 
australes, donneront lieu surtout à des différences entre les deux 
marées d'un môme jour, pour tout point dont la latitude n'est pas 
nulle, ainsi que cela avait lieu déjà dans le cas où nous ne considé- 
rions que l'action de la lune sur les eaux de la mer. La variation 
des distances de la lune et du soleil à la terre, en apportant des 
variations correspondantes dans les intensités de leurs actions sur 
les eaux de la mer, vient encore compliquer le phénomène. Mais 
au milieu de toutes ces complications, le mouvement de la surface 
de la mer est toujours réglé sur le mouvement diurne de la lune au- 
tour de la terre ; la pleine mer arrive chaque jour à l'instant même 
du passage de la lune au méridien, ou bien un peu avant ou un peu 
aprèsee passage ;etcomme le temps qui s'écoule entre deux passages 
succossifsdela lune au méridien, au-dessus de l'horizon, est moyen- 
nement de 24" 50°, il s'ensuit que l'intervalle de temps compris en- 
tre deux pleines mers consécutives a une valeurmoyennede 12" 25"'. 

g 309. Le phénomène des marées, tel qu'on l'observe sur les 
bords de la mer, a une très grande analogie avec le mouvement 
oscillatoire dont nous venons d'indiquer rapidement les principales 
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circonstances, cependant il est loin d'être complètement identique 
avec ce mouvement ; il existe entre eux des différences essentielles 
que nous allons signaler. 

Dans chaque lieuj'intervalle de temps compris entre deux hautes 
mers consécutives est bien égal, en moyenne, à 1 8* 25"' ; mais la 
haute mer, au lieu d'arriver à l'instant même où lit lune passe au 
méridien, lors des syzygies et des quadratures, n'arrive qu'un cer- 
tain temps après ce passage. L'oscillation de la surface de la mer 
est bien toujours réglée dans son enscmblosur le mouvement diurne 
de la lune autour de la terre ; mais chacune des phases de cette 
oscillation est en retard sur l'instant auquel elledovrait se produire, 
d'après les considérations théoriques qui viennent d'être exposées, 
et ce retard est d'ailleurs très différent d'un lieu à un autre lieu. 

L'amplitude de l'oscillation de la surface de la mer, en chaque 
lieu, est bien tantôt grande, tantôt petite, et les alternatives d'aug- 
mentation et de diminution de cette amplitude se règlent bien sur 
les phases de la lune, de manière qu'à une même phase correspond 
toujours à peu près la même différence de niveau d'une haute 
mer et de la basse mer qui la suit ; mais ce n'est pas à l'épo- 
que même de la nouvelle lune ou de la pleine lune que ie phéno- 
mène a sa plus grande intensité, et ce n'est pas non plus a l'époque 
des quadratures que son intensité est la plus petite. L'amplitude 
de l'oscillation augmente et diminue successivement, en suivant 
exactement les lois qui résultent des considérations théoriques pré- 
cédentes: mais les plus grandes et les plus petites valeurs do 
cette amplitude n'arrivent qu'environ un jour et demi après les 
époques auxquelles elles devraient arriver d'après ces considéra- 
tions théoriques. 

La quantité dont la surrace de la mer s'élève et s'abaisse succes- 
sivement est en général beaucoup plus grande que celle que nous 
avons trouvée, en admettant que cette surface prend à chaque in- 
stant la figure d'équilibre qui convient à la grandeur et à la direction 
des actions perturbatrices du soleil et de la lune. Nous avons vu 
que la plus grande différence de niveau qui puisse exister, dans 
cette hypothèse, entre une haute mer et la basse mer qui la suit, 
est seulement de 0 m ,7i, à l'équateur, si le soleil et la lune sont à 
leurs moyennes distances de la terre ; dans le cas où le soleil et la 
lune se trouveraient tous deux à leurs plus petites distances de la 
terre, cotte différence de niveau ne serait pas beaucoup augmentée : 
or il existe certaines localités sur les côtes de France, où l'étendue 
du mouvement de la surface de la mer dans le sens vertical sur- 
passe 13 mètres. 

48. 
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Enfin, lorsque les déclinaisons du soleil et de la lune ne sont pas 
nulles, et l'on sait que ces déclinaisons peuvent aller jusqu'à 23° £ 
pour le soleil, et 28" ^ pour la lune, il devrait y avoir une diffé- 
rence notable entre les hauteurs des deux pleines mers d'une 
môme journée ; et les observations n'indiquent on général qu'une 
différence insignifiante entre ces hauteurs. 

Toutes ces divergences entre les oscillations réelles de la surface 
de la mer, et le mouvement que les actions perturbatrices du soleil 
et do la lune sembleraient devoir lui imprimer d'après ce que nous 
avons dit, tiennent à deux causes distinctes. La première consiste 
en co que la terre n'est pas entièrement recouverte d'eau, comme 
nous l'avons supposé : et la seconde, en ce que la surface de la 
mer, au lieu do prendre à chaque instant la forme qui convient à 
l'équilibre des eaux sous l'action dos forces qui leur sont appliquées, 
est au contrairo constamment en mouvement, parce que la forme 
d'équilibre vers laquelle elle tend change continuellement, et qu'elle 
no peut jamais l'atteindre. 

Les eaux do la mer, contenues dans un espace limité de part et 
d'autre par des rwitinunls, oscillent dans cet espace, qui forme une 
sorte de vase rie peu do profondeur eu égard à ses dimensions trans- 
versales ; leurs rmnllaiiuns s;i:it entretenues par les actions pertur- 
batrices de la lune o: du soleil, dont l'intensité et la direction 
changent à chaque instaut. Lorsque, par suite de ces actions, la 
surface de la mer doit monter d'un certain coté du bassin qui lu 
renferme, les eaux se portent de co. colé, la vitesse avec laquello 
s'offectuo ce mouvement de transport fait que les cuui nu s arrêtent 
pas lorsque leur surface a pris l'élévation qui convient à l'équilibre, 
et qu'elles continuent à so mouvoir dans le même sens, jusqua ce 
que leur vitesse soit complètement détruite par l'action de la pesan- 
teur et par les frottements contre le fond , do sorto que lo mouve- 
ment oscillatoire, dans le sens vertical, prend ainsi, sur les bords 
de la mer, des proportions beaucoup plus grandes que si la mer se 
mettait à chaque instant en équilibre sous l'action des forces qui lui 
sont appliquées. On comprend par là, non-seulement pourquoi la 
mer s'élève et s'abaisse beaucoup plus qu'elle no semblerait devoir 
le faire sous les actions de la lune et du soleil, mais encore pourquoi, 
lors des syzygies, la haute mer n'arrive pas précisément à l'instant 
du passage de la lune au méridien : à cet instant, les actions du 
soleil et de la lune sont dans les conditions convenables pour sou- 
tenir les eaux de la mer à une plus grande hauteur e[u'ellesne pour- 
raient le fairo avant et après ; mais les eaux, qui ont monté sous 
ses actions, avant le passage de la lune au méridien, continuent 
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encore à monter pendant quelque temps, après ce passage, en vertu 
do leur vitesse acquise. 

Si les actions perturbatrices du soleil et de la lune sur les eaux 
de la mer venaient à disparaître brusquement, les oscillations 
qu'elles auraient communiquées à ces eaux, jusqu'au moment de 
leur disparition, ne s'arrêteraient pas aussitôt ; elles continueraient 
'encore pendant un certain temps, jusqu'à, ce que les résistances 
provenant des frottements de l'eau sur lo fond de la mer les aient 
complètement détruites. Les actions du soleil et de la lune, au lieu 
de produire à chaque instant la totalité du mouvement des oaux , 
ne font que tendre constamment à accroltro co mouvement, puisque 
celui qui a été produit par les actions antérieures do ces astres 
persiste encore pendant qu'ils continuent à agir. D'un autre cété , 
le frottement des eaux sur le fond de la mer tend continuellement 
ii détruire Jour mouvement. C'est, l'an laconisme du ces doux causes 
contraires qui détermine les variations d'intensité des oscillations 
de la mer. Lorsque les actions combinées de la lune et du soleil 
l'emportent sur le frottement, l'amplitude des oscillations aug- 
mente ; lorsque c'est lo frottement qui l'emporte sur les actions do 
la lune et du soleil, cette amplitude diminue. On conçoit donc que 
la plus grande intensité du phénomène des marées no doit pas 
avoir lieu précisément aux époques des syzygies; quoique, it 
partir do ces époques, la force perturbatrice due aux actions com- 
binées des deux astres aille en diminuant, elle l'emporte encore 
pondant quoique temps sur le frottement, et l'oscillation do la sur- 
face de la mer s'accroit jusqu'à ce que l'excès de cette force sur le 
frottement devienne nul. De mémo cette oscillation, qui diminue de 
plus en plus aux approches des quadratures, continue encore à di- 
minuer après ces époques, jusqu'à ce que la force perturbatrice, 
duo aux actions combinées des deux astres , ait assen augmenté 
pour atteindre la grandeur du frottement auquol elle était inférieure 
depuis quelque temps. 

La même considération, do la persistance du mouvement produit 
par les actions antérieures de la lune et du soleil , fait voir pour- 
quoi les déclinaisons, quelquefois assez, grandes, de ces astros , ne 
donnent lieu qu'à dos différences à peine sensibles entre les hau- 
teurs des deux pleines mers d'un même jour. 

§ 310. Les explications quo nous venons de donner rendent 
complètement compte des discordances que la théorie exposée dans 
le paragraphe 308 présentait avec le phénomène des marées. Mais 
la considération de la forme et des dimensions dos diverses mers , 
ainsi que des communications plus ou moins larges qui existent 
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entre elles , permet d'aller encore plus loin , en indiquant la cause 
des différences très grandes que l'on trouvo dans l'intensité de ce 
phénomène, suivant qu'on l'observe dans le! ou tel lieu. 

Dans une mer de petiles dimensions, et à plus forte raison dans 
un lac , il est clair que les oscillations des eaux sous l'action de la 
lune et du soleil doivent être peu prononcées; dans une grande 
mer, au contraire, ces oscillations doivent élre beaucoup plus in- 
tenses. Si une grande mer esl limitée de part et d'aulre par des 
côtes s'étendant à peu près suivant deux méridiens, comme l'océan 
Atlantique qui est compris entre les côtes d'Europe et d'Afrique, 
d'une part, et les côtes d'Amérique, d'une autre part, ces deux 
limites forment comme deux barrières , contre lesquelles les eaux 
sont obligées de s'arrêter dans leur mouvement do transport, qui 
est dirigé tantôt de l'est à l'ouest, tantôtdc l'ouest à l'est; il doit 
en résulter, vers ces limites, et dans le sens vertical , des oscilla- 
tions notablement plus grandes que celles qui se produisent dans 
une vaste mer presque entièrement libre, comme la mer du Sud. 

Si deux mers communiquent l'une avec l'autre, les oscillations 
produites par les actions du soleil et de la lune, dans une quel- 
conque de ces deux mers, se propagent dans l'autre : en sorte que, 
dans chacune d'elles , il y a à la fois des oscillations produites di- 
rectement par les actions des deux astres sur l'eau qu'elle ren- 
ferme, et des oscillations provenant de celles que ces astres occa- 
sionnent dans l'autre mer : les marées qu'on y observe sont le 
résultat de la combinaison de ces deux espèces d'oscillations. Si les 
deux mers ont des dimensions très difierenies, les marées qui ont 
lieu dans la plus grande sont presque en totalilé des marées di- 
rectes: et, au contraire, celles qui ont lieu dans la plus petite ne 
sont pour ainsi dire que des marées dérivées, provenant de ce que 
les oscillations des eaux do la grande mer se propagent de proche 
en proche dans touies les parties de la petite. 

Les marées sont à peine sensibles dans la mer Méditerranée. 
Cela lient aux petites dimensions que présente cette mer. Le dé- 
troit de Gibraltar, par lequel elle communique avec l'océan Atlan- 
tique , n'est pas assez largo pour quo les oscillations des eaux de 
cet océan puissent se propager à son intérieur , de manière à y 
produire des marées dérivées appréciables. 

Les marées de l'océan Atlantique occasionnent, au contraire, 
des marées dérivées très intenses dans la mer rie la Manche, avec 
laquelle il communique très librement. Lorsque la mer devient 
haute à l'ouest de la France, dans les environs de Brest , le ilot de 
la pleine mer s'avance peu à peu dans la Manche. Celle petile mer 
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se trouvant resserrée brusquement par la presqu'île du Colentin 
(département de la Manche), le flot monte contre la barrière qui 
s'oppose ainsi à sa marche, et il en résulte des marées extrême- 
ment grandes sur les côtes de la baie do Cancale, et notamment à 
firanville. De là le Ilot continue à s'avancer, et la pleine mer a 
lieu successivement à Cherbourg, au Havre, à Dieppe, à Calais, etc. 
Cette marche du flot de la marée est rendue sensible par le tableau 
suivant , qui donne, pour divers ports des côtes de France , le re- 
tard de la pleine mer sur l'instant du passage do !a lune au méri- 
dien à l'époque des syzygies, retard qu'on nomme l'établissement 
du porc. Le même tableau contient on outre l'indication de l'am- 
plitude moyenne de l'oscillation de la surrace de la mer à l'époque 
des syzygies. 



NOMS DES PORTS. 



ETABLISSEMENT 



: Kiivuniir ((inlK.ucliiirc île l'Adour). . . . 
n (cmboucUiin; de la Gironde). . . . 
-Naiairc (cniliourliure de la Loire) . 

-Malo 

Le Havre (embouchure de la Seine) . . . 
Dieppo 



§341. Il est naturel de se demander si le soleil , et surtout In 
lune, en agissant sur l'atmosphère de la terre , y produisent un 
effet analogue à celui que ces astres produisent sur la mer et que 
nous venons d'analyser. Il ne peut pas y avoir lo moindre doute 
à ce sujet. Le soleil el la lune exercent leurs actions sur l'air 
atmosphérique fout aussi bien que sur l'eau de la mer, et il doit 
en résulter, dans l'atmosphère, de véritables marées. Mais il reste ii 
voir comment nous pourrons nous apercevoirde ces marées atmos- 
phériques , et si les effets par lesquels elles peuvent se manifester 
à nous ne sont pas trop faibles pour nous permettre seulement 
d'en constater l'existence. 
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Nous no sommes pas placés do manière à voir la surfane exté- 
rieure de l'atmosphère terrestre, commo nous voyons la surface de 
la mer. Ce n'est donc pas par l'observation du mouvement, tantôt 
ascendant, tantôt descendant, de cette surface extérieure, que les 
marées atmosphériques peuvent nous être rendues sensibles. Nous 
nous trouvons, pour ainsi dire , au fond de l'atmosphère ; nous ne 
pouvons nous apercevoir de l'existence des marées atmosphériques 
que comme nous nous apercevrions des marées de l'océan, si nous 
étions placés au fond do la mer. Or, il est clair que le seul cffetque 
nous éprouverions au fond de la mer, par suite des oscillations de 
sa surface, dues aux actions du soleil et de la lune, c'est un chan- 
gement périodique dans la pression exercée par l'eau sur les objets 
qui nous environneraient, en raison de l'uugmentalion et de la di- 
minution alternative de la hauteur de la colonne d'eau située au- 
dessus rte nous : la pression exercée par l'eau irait en augmentant 
peadant tout le temps quo la surface do la mer s'élèverait, et en 
diminuant , au contraire , pendant tout le temps que cette surface 
s'abaisserait. Les marées atmosphériques no peuvent donc nous 
être rendues sensibles que par des variations périodiques de ta pres- 
sion exercée par l'atmosphère dans le lieu où nous nous trouvons, 
c'est-à-dire par des augmentations et diminutions alternatives de 
la hauteur de la colonne barométrique qui sert de mesure à cette 
pression. 

Observons maintenant quo l'atmosphère n'ost pas dans les mêmes 
conditions que la mer, qui se trouve encaissée dans les continents : 
l'atmosphère environne la terre de toutes parts, et, par conséquent, 
les motifs quo nous avons donnés pour expliquer l'excès considé- 
rable de l'amplitude réelle des oscillations de la surrace de la mer, 
sur ce qu'elle devrait être d'après la théorie, ne peovenl pas s'ap- 
pliquer au ca3 des marées atmosphériques. L'amplitude totale des 
oscillations de l'atmosphère , dans lésons vertical et à l'époque des 
Kyuygies, no doit donc pas beaucoup s'éloigner de ia valeur de 
u"',7i que la théorie assigne à cette amplitude. La hauteur de la 
colonne d'air situéo au-dessus du lieu où l'on est placé no doit 
varier, en vertu des actions du soleil et do la lune , que d'une 
quantité à peu près égale à cette hautour de 0 n ',7i. Or, on sait 
qu'une augmentation d'un mètre , dans la hauteur de lu colonne 
d'air qui surmonte un baromètre placé près do la surface de la 
terre, ne produit qu'une augmentation d'un dixième de miliimèLre 
environ dans la hauteur do la colonne barométrique : les oscillations 
rie celte colonne barométrique, dues aux marées atmosphériques, 
doivent donc élre insensibles La discussion d'un grand nombre de 
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mesures de la hauLenr de la colonne barométrique, correspondant 
aux diverses phases du mouvement oscillatoire qui constiluo ces 
marées atmosphériques, n'a en effet jamais permis d'y reconnaître 
la moindre trace de l'influence de ce mouvement sur la pression 
atmosphérique. 

Un très grand nombre de personnes attribuent à la lune une in- 
fluence sur les changements de temps, sur la végétation, sur la con- 
servation desboiscoupésàtelleou telle époque, etc., etc. Cette idée, 
extrêmement ancienne, est tellement enracinée dans les croyances 
populaires, qu'elle subsistera probablement encore longtemps, 
quoique rien ne tende le moins du monde à en constater ia vérité, 
ni dans les considérations théoriques qui ont expliqué tant de phé 
nomènes, ni dans les résultats extrêmement nombreux consignés 
dans les registres d'observations. La lune, dit-on, produit bien les 
oscillations périodiques de la surface do la mer : pourquoi n'aurait- 
elle pas aussi une influence sur l'air atmosphérique, et, par consé- 
quent, sur tout cè qui dépend de l'atmosphère, le beau ou le mau- 
vais temps , la végétation , etc.? Nous venons de voir que la lune 
doit agir en effet sur l'air comme sur les eaux do la mer, mais que 
cette action se traduit en définitive par un changement insignifiant 
dans la pression atmosphérique, ce qui ne peut avoir rien de 
commun avec les effets que l'on attribue à cette action de la lune. 
Il est rare quo les personnes imbues du préjugé dont nous parlons 
ne disent pas que leur conviction est fondée sur le résultat de leur . 
propre expérience : et cependant, des observations faites très 
régulièrement pendant un grand nombre d'années, dans beaucoup 
de lieux différents, n'ont jamais rien indiqué qui s'accordât avec 
cette prétendue influence de la lune. Ce n'est qu'en répandant de 
plus en plus la connaissance des résultats auxquels les sciences 
ont pu nous conduire , que l'on peut avoir l'espoir de faire dispa- 
raître ce reste des croyances astrologiques. 

§ 31 2. Influence de In rotation de la terre sur les mou- 
vements apparents des corps situes n sn surface. — Nous 
avons vu que la rotation de la terre a une influence notable sur 
l'intensité et la direction de la pesanteur, en donnant lieu au déve- 
loppement dos forces centrifuges, qui, en chaque point de la sur- 
face du globe, se combinent avec l'attraction exercée par la masse 
entière de la terre sur les corps qui s'y trouvent. Mais cette influence 
de la rotation do la terre se fait sentir encore d'one autre manière ; 
les mouvements des corps qui nous avoisinent ne s'effectuent pas, 
par rapport à nous , exactement de même que si la terre ne tour- 
nait pas autour de son axe. Il est vrai qu'il n'y a généralement 
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qu'une très faible différence entre ies mouvements tels que nous 
les voyons, et ceux qui se produiraient dans les mêmes circon- 
stances si la terre était immobile ; en sorte que nous n'apercevons 
môme pas celte différence, et que, habituellement, les mouvements 
que nous observons autour de nous ne nous suggèrent pas l'idée 
de la mobilité du sol sur lequel nous nous appuyons. Mais il y a 
des cas dans lesquels la différence dont nous parlons devient très 
sensible. Nous allons faire connaître les expériences à l'aide des- 
quelles on est parvenu à la manifester d'une manière incontestable. 

Si la terre était immobile, un corps qu'on laisserait lomber d'uno 
certaine hauteur, près de sa surface, se mouvrait exactement sui- 
vant la verticale menée par son point de départ , et viendrait ren- 
contrer le sol au pied de celte verticale. Le mouvement de rotalion 
de la terre sur elle-même fait qu'il n'en est pas rigoureusement ainsi; 
le corps qu'on abandonne à l'action de la pesanteur, sans lui donner 
de vilesse iniliale, ne suit pas la verticale de son point de départ, 
et ne tombe pas sur le sol au point où cette ligne vient le percer. 
En effet, le corps étant en A , fig. 335, à l'instant où on l'aban- 
donne , se trouve réellement 
animé d'une certaine vilesse, 
qui est celle qu'il possédait en 
arrivant au point A , en vertu 
do la rotation de la terre; ce 
corps est donc dans les mêmes 
conditions que s'il était lancé 
horizontalement, à partir du 
point A , et , en conséquence , 
il tombe en décrivant une ligne 
courbe AB. Pendant qu'il se 
meut ainsi, la terre continue à 
tourner; la verticale AC, menée 
par le poinl de départ du corps, 
se déplace sans cesser de se di- 
riger vers le point 0. Si celte 
verticale suivait le corps , de 
manière à passer constamment par ia position qu'il occupe sur la 
ligne courbe AB, un observateur, placé sur la terre et emporté par 
elle dans son mouvement de rotalion, croirait que le corps se meut 
réellement suivant la ligne AC, puisqu'à chaque instani il le ver- 
rait en un des points de celte ligne. Mais il n'en est pas ainsi : nous 
allons reconnaître sans peine qu'à l'instant où le corps vient ren- 
contrer la surface de la terre en B, la verticale AC de son point 
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<lo départ est restée en arrière par rapport à lui , et a pris une 
position telle que A'C 

Repo rions-nous pour cela à ce que nous avons démontré relati- 
vement au mouvement d'un corps qui est soumis à l'action d'une 
force constamment dirigée vers un même point (§ 288), et nous ver- 
rons que lo mouvement du corps pesant le long do la ligne courbe 
AU, sous l'action d'une force constamment dirigée vers le point 0, 
doit s'effectuer conformément à ta ioi des aires; les aires des sec- 
leurs décrits dans des temps égaux successifs par la ligne droite 
qui joint lo mobile au point 0, doivent être égales entre elles. Si le 
corps n'avait pas été abandonné au point A , il se serait mu suivant 
l'arc do cercle AA', au lieu de tomber en parcourant la ligno 
courbe AB ; ce mouvement se serait effectué en vertu de la mémo 
vitesse initiale en A, et n'aurait différé du mouvement suivant AB, 
qu'en ce que la force appliquée au corps aurait été en grande 
parlio détruite par l'obstacle qui aurait maintenu ce corps à une 
dislance invariable de la surfacode la terre. Mais, que la force qui 
agit sur le corps ail lelle ou telle valeur, peu imporle (commen- 
cement du § 289); pourvu que celte force suit toujours dirigée vers 
le point 0, les aires décrites en temps égaux autour de ce pointO 
sonl toujours égales entre elles; et les valeurs de ces aires sont les 
mômes dans les divers mouvements que le corps peut prendre , en 
parlant du point A, avec une mémo vitesse initiale, et sous l'action 
de forces d'intensités différentes , mais passant toujours par le 
point 0. L'aire du secteur ABO, décrit autour du point 0, dans le 
cas où le corps est abandonné à l'action de la pesanteur, doit donc 
être égale à l'aire du secteur AA'O, qui serait décrit dans le mémo 
temps autour de ce point, dans le cas où le corps aurait été main- 
tenu à la hauteur où il se trouvait primitivement : or, l'égalité do 
ces deux aires ne peut évidemment avoir lieu qu'autant que la 
ligno A'O rencontre la surface de la terre en un point C' compris 
enlre C et B ; c'est-à-dire que le corps pesant, abandonné y lui- 
même au point A, vient tomber sur la terre en un point B, situé 
en avant de la position qu'occupe le pied de la verticale du point 
do départ à l'instant où lo corps arrive en co point B. Le mouvement 
de rotation do la terre s'effectuanl de l'ouest à l'est, on voit que 
le corps qu'on laisse ainsi tomber d'une cerlaine hauteur, sans lui 
donner aucune impulsion, doit rencontrer le sol à l'est du pied de 
la verticale menée par son point de départ. 

Cette déviation vers l'est, qu'éprouve un corps tombant d'une 
certaine hauteur sans vitesse initiale, ne peut devenir sensible 
qu'autant que la hauteur de chute est très grande. M. Iteich en a 
49 
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constaté l'osisUjncïtréolloaumnvDnd oxiH'rirririsfiiilosàFrcvberg, 
dans un puilsda mine. Lu hauteur de chute était de I58 a ,5. Il a 
trouvé, en prenant la moyenne des résultats fournis par un grand 
nombre d'expériences, que la déviation vers l'est avait une valeur 
de 0"',0283. lin calculant la grandeur que devrait avoir cette dé- 
viation, d'après les considéra lions théoriques qui viennent d'être 
développées, on trouve 0 ni ,0a76. La différence qui existe entre ces 
deux nombres est bien faible , eu égard à la grande difficulté de 
faire exactement des expériences telles que celles dont il s'agit. 

§ 313. M. Foucault est parvenu récemment à manifester d'une 
manière encore plus complète l'influence de ia rotation de la terre 
sur le mouvement apparent des corps silués à sa surface, dans 
deux cas distincts que nous allons faire connattre. 

La première des expériences remarquables qu'il a imaginées 
dans ce but consiste à observer les oscillai ions d'un pendule d'une 
grande longueur, disposé de manière à pouvoir osciller librement, 
et avec une facilité exactement la même , dans tous les plans verti- 
caux menés par son point de suspension. Un pareil pendule, écarté 
de sa position d'équilibre, puis abandonné à lui-même sans vitesse 
initiale, effectuo une série d'oscillations dans le plan vertical mené 
par la position qu'on lui avait donnée d'abord. Si la terre était im- 
mobile, le pendule ne sortirait pas du plan vertical dans lequel il a 
commencé à osciller ; son plan d'oscillation , de direction absolu- 
ment invariable dans l'espace, resterait constamment dirigé vers 
les mêmes objets situés dans le voisinage du lieu où il est installé. 
La rotation do la terre sur elle-même fait que les choses ne se 
passent pas tout à fait ainsi. 

Pour nous rendre compte de l'influence que ce mouvement do 
rotation exerce sur les oscillations du 
pendule, supposons d'abord que nous 
nous trouvions à l'un des pôles do !a 
terre, au pôle boréal P, par exemple, 
jig. 356. Si le pondulo est mis en mou- 
vement comme nous l'avons dit , et que 
son point do suspension soit pris sur 
un corps indépendant de la terre et ne 
tournant pas comme elle autour de l'axe - 
PC, il est clair que le plan d'oscillation 
du pendule conservera une direction 
Fie. 35û. invariable dans l'espace : la terre tour- 

nera sous lui , sans qu'il participe à ce 
mouvement de rotation, et les plans des divers méridiens terrestres 
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viendront successivement coïncider avec !o plan vertical dans 
lequel s'effectue ni ses oscillations. Un observateur, pincé sur la 
terre, tournant avec elle autour de l'axe PP', fit n'ayant pas con- 
science de en mouvement dont il ost animé en commun avec In 
lerre, regardera les méridiens terrestres comme immobiles, et 
croira en conséquence que le plan d'oscillation du pendule tourne 
autour de PP', do manière à venir successivement se placer dans 
le plan de chacun de ces méridiens: la rotation rie la lerre s'effec- 
tuant de l'ouest à l'est, il verra le plan d'oscillation du pendule 
tourner de l'est à l'ouest, autour de la verlicale menéo par son point 
de suspension , et avec une vitesse angulaire précisément égale à 
colle que possède la lerre dans son mouvement de rotation : si les 
oscillations du pendule ne s'arrêlaient pas, le plan dans lequel elles 
s'effectuent semblerait faire un tour entier autour de la verticale, 
dans l'espace d un jour sidéral. 

Les circonstances que nous venons d'indiquer no pourraient pas 
se réaliser, en admettant même que nous pussions en effet nous 
transporter au pôle boréal de la terre, si la condition de suspendre 
le pendule à un corps indépendant do la terre était indispensable. 
Mais il n'en est rien. Si le fil du pendule est attaché par son extré- 
mité supérieure à un corps lié à la terre, ot tournant par conséquent 
avec elle, le plan d'oscillation du pendule n'en conservera pas moins 
une direction invariable dans l'espace. Pour s'en assurer, il suffit 
d'attacher le fil du penduleà un corps quo l'on puisse faire tourner 
à volonté sur lui-même, autour do la verticale passant par lo point 
d'attache, pendant que le pendule oscille ; en mettant ce pendule en 
mouvement, puis faisant tourner lo corps auquel il est suspendu, 
soit dans un sens, soit dans l'autre, on voit que le plan d'oscillation 
no change pas : io fil, et le corps pesant qui lo termine à sa partie 
inférieure, [tournent l'un et l'autre sur eux-mêmes, comme on peut 
le constater en leur attachant de petils appendices de papier, sans 
qu'il en résulte aucune altération do la direction du plan d'oscilla- 
tion. Le point de suspension du pendule, au polo P, peut donc èlro 
pris sur un objet dépendant de la lerre cl tournant avec elle, sans 
que les circonstances indiquées plus hiinl cessent de se produire. 

Au pôle austral P', l'expérience l'aile de la même manière qu'au 
pôle boréal P, donnera des résultats analogues ; seulement le plan 
d'oscillalion du pendule semblera tourner en sens contraire, à cause 
de la position inverse do l'observateur : le mouvement de ce plan 
sera dirigé do gaucho à droite au pûle boréal, et de droite à gaucho 
nu pôle austral. 

En tout autre point de la surface de la terre, on ne voit pas aussi 
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facilement ce qui doit se produire ; mais il est clair que, si le plan 
d'oscillation du pendule semble tourner dans un sens au point A , 
il devra sembler tourner en sens contraire au point A', situé symé- 
triquement par rapport à l'équaieur EK'. A l'équateur mémo, le 
plan d'oscillation devra sembler immobile, parce qu'il n'y a pas de 
raison pour qu'il semble tourner dans un sens plutôt que dans 
l'autre. 

Pour analyser ce qui se passera au point A, nous nous appuierons 
sur la proposition suivante, qu'on. démontre dans les cours de mé- 
canique. Si l'on représente par la ligne OD l'angle dont la terre 
tourne autour de son axe dans un temps très court, et que l'on 
construise le parallélogramme OCBD, ayant ses côtés OC, OD dirigés 
l'un suivant OA, l'autre perpendiculairement à OA, la rotation OB 
autour de l'axe PP' équivaut à deux rotations simultanées, l'une 
autour de OA et représentée en grandeur par OC , l'autre autour 
de 01'' et représentée en grandeur par OD. Supposons donc que, 
pendant un temps très court, la rotation OB de la terre,autour de 
son axe PP', soit remplacée par les deux rotations OC autour do 
l'axe OA , et OD autour de l'axe OF; et voyons quelle influence cha- 
cune de ces deux rotations partielles peut avoir sur la direction du 
plan d'oscillation d'un pendule installé au point A. Eu égard à la 
rotation de la terre autour de l'axe OF, le pendule, placé en A, se 
trouve dans les mêmes conditions que lorsqu'il est dans un point 
de l'équateur EE', et que l'on considère la rotation réelle de la terre 
autour de Taxe PP' : la direction du plan d'oscillation du pendule 
n'est donc nullement modifiée par l'existence de la rotation de la 
terre autour do l'axe OF, en sorte que nous pouvons faire abstrac- 
tion de la rotation OD. Dès lors, la rotation OC subsistant seule, le 
pendule installé en A doit se comporter comme il îo faisait en P, 
eu égard à la rotation réelle de la terre autour de PP' : le plan d'os- 
cillation du pendule doit sembler tourner autour de la verticale OA, 
avec une vitesse angulaire égale à celle dont la terre serait animée, 
m elle ne possédait que la rotation composante OC au lieu do la ro- 
tation résultante OB; c'est-à-dire que le temps qu'emploierait le 
plan d'oscillation à faire un tour entier autour de la verticale OA, 
si les oscillations du pendule ne s'arrêtaient pas, serait à ia durée 
du jour sidéral dans le rapport inverse des lignes OC, OB. Quant 
au sens dans lequel s'effectue ce mouvement apparent du plan d'os- 
cillation du pendule au point A , il est évidemment le mémo qu'au 
I oie le plus voisin, c'est-à-dire que le plan doit sembler tourner de 
gauche à droite, en un point quelconque de l'hémisphère boréal, et 
de droite à gauche, en un point quelconque de l'hémisphère austral. 
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H. Foucault a réalisé à Paris l'expérience dont nous venons do 
parler, et cola sur une vaste échelle. Un grand nombre de personnes 
ont pu la voir, et assister ainsi à une véritable manifestation arti- 
ficielle du mouvement de 
rotation do la lerro sur elle- 
même. Un fil d'acier, d'en- 
viron 64 mètres de lon- 
gueur, était solidement 
encastré par son extrémité 
supérieure, dans une pla- 
que métallique fixée au 
rentre de ia coupole du 
Panthéon , et supportait 
une boule de cuivre d'un 
poids assez fort attachée à 
son extrémité inférieure. 
Lorsque le pendule ainsi p . S51 
formé était mis en mouve- 
ment , il effectuait ses os- 
cillations avec beaucoup de 
lenteur; la durée de cha- 
cune d'elles était d'environ 
8 secondes. Afin de rendre : 
plus sensible le mouvement / 
de rotation du plan d'oscil- ! 
laiton autour de la verti- 
cale, on disposait deux pe- 
tits monticules do sable fin 
a, a, fig. 357, allongés 
chacun suivant une direc- 
tion perpendiculaire au plan 
vertical dans lequel le pen- 
dule commençait à osciller, 
et situés l'un d'un côté , 
l'autre de l'autre côté de ce plan. Uno pointe fixée au-dessous de 
la boule du pendule venait à chaque oscillation rencontrer ces deux 
monticules de sable, et les entamait ainsi peu à peu, à mesure que 
le plan d'oscillation tournai!, comme on le voit sur la figure. Il était 
important que le pendule fût mis en mouvement avec tonle3 les 
précautions possibles, pour qu'il commençât sa première oscillai ion 
sans avoir la moindre vitesse initiale; pour cela, on dérangeait l# 
pendule de sa position naturelle d'équilibre, et après lui avoir donné 
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l'écartemcnt nécessaire, en raison do l'amplitude qu'on voulait 
obtenir pour les oscillations, on le maintenait 
immobile dans celle position au moyen d'un lil 
fi, ftg. 358, attache! à quelque objet fixe : puis, 
lorsqu'on voyait que la boule était bien en repos 
dans celte position particulière, on brûlait le 
fil b à l'aide de la flamme d'une allumette, et le 
pendule parlait aussitôt, en laissant tomber im- 
médiatement la portion du fil b qui environnait la 

L'expérience do M. Foucault a été répétée dans un grand nombre 

servaient pas assez longtemps pour que lo plan d'oscillation pût 
faire un tour entier autour de la verticale menée par le point de 
suspension du pendule; mais il suffisait de mesurer l'anale dont 
ce plan tournait dans un temps quelconque, pour reconnaître que 
la vitesse do ce mouvement de rotation, vitesse qui variait d'un lieu 
à un autre, était bien d'accord avec les considérations théoriques 
que nous venons de développer. 

§ 3 1 i. La seconde expérience do M. Foucault est fondée sur co 
principe de mécanique, quo si un corps solide, symétrique par rap- 
port à un axe, reçoit un mouvement de rotation autour de cel axe, 
et qu'aucune force ne, vienne ensuite a^ir sur ce corps pour modifier 
le mouvement qui lui a été donné, il continue indéfiniment à tourner 
autour do ce mémo axe de symétrie, qui conserve d'ailleurs une 
direction invariable dans l'espace. On comprend quo, si l'on réalise 
ce mouvement de rotation d'un corps symétrique par rapport à un 
axe, et que ce corps, placé à la surface de la terre, soit mis dans 
des conditions telles que l'action do la pesanteur qui s'exerce sur lui 
no puisse troubler son mouvement en aucune manière, l'invaria- 
bilité de direction de son axe do rotation fera ressortir les chan- 
gements successifs de position qu'qiniuvenl les objets terrestres 
voisins, par suite de la rotalion do la terre sur elle-même. Si l'axe 
de rotation du corps paraissait immobile par rapport a ces objets 
environnants, c'est qu'il participerait au mouvement de rotation de 
la terre autour de la ligne des pôles, el qu'en conséquence il chan- 
gerait progressivement de direction dans l'espace. L'invariabilité 
de sa direction dans l'espace doil donc lo faire paraître en mouve- 
ment pour les observateurs qui sont placés sur le globe terrestre, 
cl qui tournent avec lui autour de la ligne dos pôles ; cet axe doit 
sembler tourner autour de l'axe du monde, en sens contraire du 
mouvement do rotation de la terre, absolument comme les étoiles. 
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dont le mouvement diurne n'est qu'une apparence ciue à la mémo 
cause. Il n'y a que dans le cas où l'ave do rotation du corps 
aurait la direction même de l'axe du monde , qu'il semblerait im- 
mobile. 

Voici comment M. Foucault a disposé l'appareil, auquel il a 
donné le nom de tjyroscujii; et qui est destiné à constater l'existence 
do ce mouvement apparent dû à la rotation de la terre. Un disque 
métallique ua, fiij. 3o9 et 3G0, est monté sur un axe M>quî est lixé 




en son centre et perpendiculairement à ses faces latérales. Ce disque 
très massif est ronflé sur tout son contour, alin que la matière dont 
il est formé soit, reportée autant que possible à sa circonférence. 
L'axe bb est soutenu à ses deux extrémités par deux pivots autour 



m 
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desquels le disque au peut tourner librement. Ces deux pivots sont 
portés par un anneau ce, muni do doux couteaux d, d, analogues 
su couteau de suspension d'un fléau de balance. Les rouleaux d, d, 
reposent par leurs arêtes dans des cchanerures pratiquées en deux 
poinls opposés de l'anneau vertical ee. Enlin l'anneau ee est sus- 
pendu à un fil un peu long , ce qui lui permet de tourner facilement 
autour de la verticale suivant laquelle ce fil se dispose ; et pour 
éviter que cet anneau, avec tout ce qu'il porto, puisse osciller 
comme un pendule sous l'action de la moindre cause qui le déran- 
gerait de sa position d'équilibre, on l'a muni inférieu rement d'une 
pointe déliée qui pénètre dans un trou asïcz large pour qu'elle 
puisse y tourner librement sans éprouver de froilomenl. Ce mode 
de suspension du disque no, et de l'axe bb qui Tait corps avec lui, 
permet évidemment de faire varier la direction de cet aso bb de 
foutes les manières possibles. En Taisant tourner l'anneau ee autour 
do la verticale qui passe par le fil de suspension et par la pointe 
inférieure, on peut amener l'axo bb à être dirigé dans tin plan 
vertical quelconque ; en faisant ensuite tourner l'anneau ce autour 
des arêtes des couteaux d, d , on peut faire varier à volonté l'incli- 
naison do l'axe 66 ; et ces deux mouvements peuvent s'effectuer 
sans qu'il en résulte de frottement sensible. 

L'appareil a été construit avec, le plus grand soin, de manière 
que le centre de gravité du disque au soit exactement sur son axe 
de rotation , et que le centre do gravité de l'anneau ce charge du 
disque se trouve aussi exactement sur l'axe formé par les arêtes 
des deux couteaux d, il. Il en résulte que : P l'action do la pesanteur 
n'a aucune influence sur le mouvement de rotation du disque au- 
tour de son axe do figure ; '2° celte action ne tend en aucune 
manière à faire varier l'inclinaison de l'axe bb, en faisant tourner 
l'anneau ce autour de la ligne de suspension formée par les arêtes 
des couteaux d, d. 

Pour faire l'expérience, on enlève la partie de l'appareil qui est 
représentée seulosur la fig. 360, et ou l'installe dans une machine 
spéciale destinée à communiquer au disque aa un mouvement de 
rotation très rapide, par l'intermédiaire do la rouo dentée o. Lors- 
que le disque est ainsi mis en mouvement, on le replace avec l'an- 
neau ce dans la position indiquée par la fig. 359. L'axo bb étant 
ainsi dirigé horizontalement, fait un anglo avec la ligne des pôles, 
et doit on conséquence sembler se mouvoir autour de celle ligno, 
comme nous l'avons expliqué. Mais ce mouvement apparent ne peut 
s'elîoctuer qu'autant que l'anneau ce tourne peu à peu aufour des 
couleaux d, d, et qu'en même temps l'anneau vertical ce tourne 
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aulour du fi! qui le supporte. Ce dernier mouvement peut être ob- 
servé à l'aide d'un microscope m , installé à côté de l'appareil , et 
dirige vers une petite plaque divisée i que porte l'anneau ee\ on 
voit les traits de division do cette petite plaque passer les uns après 
les autres derrière le point de croisement des (ils d'un réticule 
adapté au microscope, absolument de la même manière quo les 
étoiles observées à l'aide do la lunette méridienne se meuvent par 
rapport aux fils du réticule de cette lunette [§ 80). 

§ 31 fi. Densité inojrnnr la terre. — La théorie de la 
gravitation universelle a permis de trouver les masses du soieil et 
des planètes, rapportées à l'une d'elles prise pour unité (g 298). 11 
suffît dès lors de déterminer ia masse de l'un do ces corps, compa- 
rativement aux masses des corps que nous voyons aulour do nous, 
pour qu'il s'ensuive une connaissance complète de toutes les autres 
masses. C'est naturellement sur la terre que doit porter cotte dé- 
termination ; et au lieu de chercher un nombre qui représente la 
masse entière du globe, il est préférable de chercher !a densité 
moyenne de ce globe, c'est-à-dire la densité qu'il aurait en tous 
ses points, s'il était Iiomogèno et que sa masse fui égalo à ce qu'elle 
est réellement ; il suffira en effet de combiner la densité moyenne 
de la lerre avec son volume, pour en conclure au besoin la valeur 
de sa masse. 

La donsilé moyenne de la lerre a élé déterminée par Cavcndish. 
L'appareil dont il s'est servi pour cela est représenté parles fig. 361 
et 362. Deux petites boules de plomb, x, x, sont suspendues aux 
extrémités d'une tringle horizontale hh, supportée en son milieu 
par un fil métallique vertical igm; deux fils métalliques gh sont 
destinés à empêcher la flexion de la tringle hh sous le poids de ces 
boules. Le fil de suspension Igm, les fils obliques 9/1, la tringle hit, 
et les boules x, x, sont enfermés dans une boite légère AliCDEF, 
afin d'éviter l'influence dp la moindre agitation de l'air environ- 
nant ; cette boîte est soutenue par les quatre supports verticaux S, S. 
Deux boules do plomb W, W, beaucoup plus grosses que les pre- 
mières, sont suspendues ii deux tringles verlicalos, réunies vers le 
haut pur la pièce ri'r qui se termine par un boulon p traversant 
une poutre fixe. La pièce rPr peut tourner aulour du boulon \>, 
avec les boules W, W, qu'elle supporte, de manière à les rappro- 
cher plus ou moins des petites houles x, x : cette disposition permet 
en outre d'amener les boules W, W dans les positions inverses to,w. 

Voici que! est le principe des expériences auxquelles cet appareil 
a servi. Supposons que le levier horizontal hh se melte naturelle- 
ment en équilibre en se disposantau milieu de la largeurde la boîte 
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les place dans le plan vertical perpendiculaire à In longueur du 
levier hh. Si l'on amène les deux grosses boules dans les positions 
W, W, elles allirent à elles les houles x, x. et font ainsi tourner le 
levier horizontal hh d'une certaine quantité autour de son milieu , 
ce qui ne peut se faire qu'autant que le fil tg éprouve une légère 
torsion ; les boules x, x, s'arrêtent dans une position telle que les 
attractions exercées par les boules W, W, soient contre-balancées 
par la torsion du fil Ig. Si l'on amène ensuite les deux grosses 
boules dans les positions w, iu, les petites boules a:, x, sont encore 
attirées par elles, et le fil Ig se trouve tordu en sons contraire. Il 
est clair que, en admettant que les positions W, \V et tu, w des 
grosses boules soient bien i\ égales distances des extrémités A, A, 
de la boîte, l'angle total dont le levier hh a tourné autour de son 
milieu, pour passer de la première position d'équilibre à la seconde, 
est exactement le double de l'angle compris outre chacune d'elles eL 
la position que prendrait le levier hh dans le cas où les boules x, a 1 , 
n'éprouveraient aucune action de la part dos autres boules; la 
moitié de cet angle total est précisément l'angle de torsion du fil Uj, 
déterminé par l'attraction que les grosses boules exercent dans 
chaque cas sur les boules a:, x. La connaissance de cet angle doit 
permettre d'évaluer la résistance que le (il ig Oppose au levier hh, 
en raison de la torsion qu'il éprouve, et par suite la grandeur do la 
force d'attraction de chacune des boules W, W, sur la boule voi- 
sine x. En comparant ensuite cette force d'attraction avec le poids 
de la bouler, qui n'est pas autre chose que l'attraction exercée par 
la terre entière sur cette bohlo , et tenant compta du rapport qui 
existe entre la distance des eenlres îles deux boules x, W, et le 
rayon de la terre, on peut en conclure le rapport des masses de lu 
terre et de la boule W: ce dernier rapport étant trouvé, on en dé- 
duit immédiatement la valeur de la densiLé moyenne de la terre. 

Pour connaître la résistance opposée par In lil /y, lorsqu'il a été 
tordu d une certaine quantité, il suffit de déranger le levier hh de 
sa position naturelle d équilibre, puis de l'abandonner à lui-même. 
I.a torsion du fil /y le raméno à sa position primitive, il dépasse 
cette position en vertu de sa vitesse acquise . lu lil , se tordant en 
sens contraire, réduit bientôt cette vitesse a lérn , puis ramène rte 
nouveau le levier verssa position d'équilibre, etainsi de suite : en 
un mot. le levier ^effectue une -érie d'oscillations rie part et d autre 
de celle position. Les oscillations étant déterminées par la résis- 
tance que le fil exerce sur le levier hh, en vertu de sa torsion, qui 
a lieu tantôt dans un sens, lanlôl dans l'autre , leur durée est liée 
à l'énergie de cette résistance, et peut servir à en déterminer la 
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grandeur. On observe donc la durée des oscillations horizontales du 
levier hh, el l'on en déduit la valeur de la résistance que le fil Ig 
oppose à la torsion , pour chaque angle d'écarlemenl du levier hh. 
On se serL ensuite do la connaissance ainsi obtenue pour trouver 
la grandeur de l'attraction exercée par chacune des grosses 
boules W, VV, sur la petite boula voisine, comme il a clé dit plus 
haut, 

Los clîots à observer, dans ces expériences, sont tellement fai- 
bles, qu'on est obligé d'employer toutes les précautions imagi- 
nables pour qu'ils no soiont pas troublés et même masqués complè- 
tement par des. causes accidcnlelles , telles que le mouvement de 
l'air et les variations de température. Aussi Cavendish B-t-il disposé 
son appareil dans une chambre close, fig. 363 , dans laquelle il 
n'avait pas besoin de pénétrer. Des luneLlas T, T, servaient à ob- 
server du dehors , soit l'écarlement permanent du levier hh sous 
l'action des deux grosses boules de plomb, soit les oscillations de ce 
levier sous la seule action de la torsion du fil Ig. Deux petites régies 
horizontales divisées », n, /ûj. 361, étaient adaptées aux extrémités 




du levier M, el marchaient avec lui derrière deux petites ouver- 
tures par lesquellos on pouvait les voir à l'aide des lunettes T, T. 
Deux lampes L, L, projetaient de la lumière sur ces deux petites 
règles ii, h. Une tige horizontale, terminée par un bouton K, était 
eu communication par son autre extrémité avec le support du (il 
vertical Ig ; on faisant tourner le boulon K , on faisait tourner en 
iiséme temps ce support aulour d'un axe vertical, et l'on pouvait 
ainsi Taire en sorlc que le levier hh fût bien au milieu de la lar- 
geur de la butte, lorsque le fil vertical Ig n'éprouvait aucune lor- 
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s:on. Enfin, une corile passait dans la gorge d'uno.poulio MM fixée 
horizontalement au-dessus de la pièce rPr; les deux cordons qui 
s'en détachaient de part cl d'autre sortaient de la chambre par deux 
petites ouvertures latérales , passaient chacun dans la gorge d'une 
poulie verticale y, et supportaient des corps pesants destinés à leur 
donner une tension convenable : il suffisait de tirer l'un de ces deux 
cordons pour que la poulie MM tournât en entraînant avec elle les 
deux boules \V, W, ce qui permettait de placer ces deux boules 
comme on voulait par rapport au resLe de l'appareil. 

Les expériences de Cavcndish ont été reprises depuis à l'reyberg 
par M Reich , qui y apporta encoro plus de soin. Il trouva ainsi 
que la densité moyenne do la terre est égale à a, 44, en prenant 
pour unité la densité de l'eau. Ce résultat est 1res peu difTérentdo 
celui qui avait été obtenu par ('avemtisli. La densité des matières 
qui composent les diverses parties de la surface du globe terrestre 
est beaucoup plus faible que cette densité moyenne ; on en conclut 
naturellement que la densité doit aller on croissant de la surface au 
centre. 

§ 316. nrnfltiéH des pinnAtcs. — La connaissance de la 
densité moyenne de la terre permet de trouver également les don - 
sités moyennes du soleil, de la lune et des planètes. En effet, 
d'après le tableau de la page 549, on connaît les rapports des 
masses de ces divers corps à la masse de la terre; on peut on 
conclure les valeurs que prendraient ces rapports de masses, si les 
volumes do tous cos corps étaient modifiés do manière à devenir 
tous égaux au volume de la terre, sans que leurs densités moyennes 
fussent changées; ces rapports do masses, à égalité de volume, 
sont évidemment aussi les rapports des densités moyennes corres- 
pondantes ; la valeur trouvée pour la densité moyanno de la terre , 
étant multipliée successivement par chacun de ces rappris, four- 
nira les densités que l'on cherche. C'est ainsi qu'on a formé le 
tableau suivant : 



NOMS DES ASTRES. 



Mercure . 
Venus. . 

Mars. . . 



Siilui-ik' . 

Uranus . . 

N'cjHimc. , 

Lo Lune. , 
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On voit que la donsild moyenne do soleil n'est guère supérieure 
à celle do l'eau ; quecello d'Uranus lui est à peu près égale ; et que 
celle de Saturne n'en est que les trois quarts. 

| 317. Découverte de In r oint Ion de l'anneau de Sa- 
turne — Les développements dans lesquels nous sommes entrés 
dans diverses parties do co c!t;ipitre , no peuvent donner qu'une 
faible idée de la manière dont la théorie do la gravitation univer- 
selle a rendu compte des particularités que- i'observalion avait fait 
découvrir dans les mouvements des astres. Toutes les inégalités 
qui étaient venues successivement éloigner ces mouvements de la 
simplieïié qu'on leur attribuait d'abord, ont été expliquées par 
celle théorie ; et elle ne s'est pas bornée uniquement à faire con- 
naître la causo do chacune d'elles, elle en a on outre assigné la 
grandeur et les lois, sans que jamais on ait trouvé par l'observation 
que les résultats qu'elle avait fournis n'étaient pas conformes aux 
faits. Celle cniicordiim'» des inégalités trouvées par I'observalion 
avec co que la théorie a fait connaître ensuite relativement à cha- 
cune d'elles constitue bien certainement une grande preuve en 
faveurdela théorie de Newton ; maison en trouve une plus grande 
encore dans ce fait remarquable, que la théorie a fuit trouver une 
foule d'inégalités que l'observation seule eut eu beaucoup do peine 
à dévoiler/et que, par l'adjonction de ces nouvelles inégalités à 
celles déjà connues, on est arrivé à une connaissance beaucoup plus 
précise du mouvement de chacun des corps du système planétaire. 
Nous citerons ici deux exemples remarquables de ces résultats que 
la théorie a indiqués, et qui ont été pleinement confirmés par l'ob- 
servation. Le premier se rapporte à la rotation de l'anneau de 
Saturne, et le second à la découverte do la planète Neptune. 

Laptace, en cHbrrhant à se rendre compte de l'existence perma- 
nente de l'anneau qui environne Saturne, a été conduit à penser 
que co corps singulier n'avait pu rester pendant des siècles dans la 
position qu'il occupe par rapport à la planète, que parce qu'il était 
animé d'un mouvement de rotation dans son plan et autour de son 
centre. La force centrifuge , due à ce mouvement de rotation, on 
se combinani avec l'attraction que les corps placés à la surface de 
l'anneau éprouvent de la part de la planète et do l'anneau lui- 
même , peut maintenir ces corps en cquilihre : tandis que, gj l'an- 
noauno tournait pas, les diverses parties qui le composent céde- 
raient peu à peu à l'attraction do la planète, et tomberaient les 
unes après les autres sur sa surface , co qui amènerait bientôt la 
destruction complète do l'anneau. Lnplace a calculé la vitesse avec 
laquelle devait s'effectuer le mouvement (le rotation de l'anneau, 
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pour que l'équilibre dont nous venons de parler pût avoir lieu , et 
il en a conclu le temps que l'anneau emploie à faire un tour entier 
sur lui-même. 

D'un autre cote, Herschel, qui, à l'aide de ses instruments puis- 
sants, observait assidûment les faibles changements d'apparence de 
l'anneau, trouva qu'ils indiquaient une rotation do cet anneau dans 
son plan , et il put eu déduire la vitesse de ce mouvement. 

Les deux savants opérant ainsi en mémo temps, à l'insu l'un de 
l'autre, et par des moyens si différents, trouvèrent, pour la durée 
de la rotation de l'anneau rie Saturne, deux nombres presque iden- 
tiquement les mêmes. 

g 318. Découverte de la pion* te \cp(mie. — Bouvard, 
en comparant les formules trouvées par Laplace pour le mouve- 
ment d'Uranus, aux positions dans lesquelles cette planète avait 
été observée à diverses époques, reconnut que la théorie n'était pas 
d'accord avec l'observation. Los actions perturbatrices dont La- 
place avait tenu compte, et qui émanaient surtout de Jupitor et de 
Saturne, ne pouvaient pas expliquer toutes les irrégularités que 
l'observation avait fait reconnaître dans le mouvement de la pla- 
nète. Bouvard eut alors l'heureuse idée d'attribuer les perturba- 
tions d'Uranus, dont la théorie ne pouvait pas rendre compte , à 
l'action d'une planète inconnue jusque-là : il disait même qu'il était 
persuadé que le diamètre de l'orbite- ih; cette planète eiuit lïuulili' 
du diamètre de l'orbite d'Uranus; celte opinion était sans doute 
fondée sur la loi de Bode (§ 263), qui conduit en effet à très pou 
près à ce résultat. 

L'idée émise par Bouvard en 1 821 était regardée comme vrai- 
semblable par tous les astronomes. M. Levcyier, après avoir 
repris la comparaison de la théorie avec l'observation, et s'être 
assuré par lui-même que l'action des planètes connues ne pouvait 
pas expliquer toutes les perturbations d'Uranus, entreprit de déter- 
miner la position que la planète inconnue devait occuper dans le 
ciel, pour produire les perturbations dont on ne pouvait se rendre 
compte. D'un autre côté, M. Ariams, alors étudiant de l'universilé 
de Cambridge (Angleterre), se livra également à l'examen de celle 
question , sans que ni M. Leverrier, ni lui , se doutassent qu'ils 
s'occupaient on mémo temps de la mémo recherche. Ces deux sa- 
vants furent ainsi conduits, cliacun séparément , à assigner le lien 
où devait se trouver la planète inconnue, parmi I03 constella lions ; 
leurs résultats s'accordèrent presque complètement. Mais M. Le- 
verrier publia son travail avant M. Adams; le jour même (23 sep- 
tembre 18iG) où M. Galle, de Berlin, en reçut la nouvelle , il 
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dirigea uno lunette vers le point du ciel indiqué par M. Lever rier, 
et y vit en effet la planète annoncée, à laquelle on a donné depuis 
le nom de Neptune : le lieu qu'elle occupait réellement était éloigné 
de moins d'un degré de la position que la théorie lui avait assi- 
gnée. Il n'est pas possible de trouver une prouve pluséclatanlc en 
faveur des lliéories astronomiques modernes. 



CHAPITRE SEPTIÈME. 

DES ÉTOILES ET DES NÉBULEUSES. 



§ 319. Apres avoir parcouru, dans les chapitres précédents, 
tout le cercledos connaissances que l'on possède relativement au 
système planétaire, il ne nous reste plus qu'à exposer les notions 
que l'on a pu acquérir sur le reste de l'univers, et sur le rôle qu'y 
joue le soleil avec son cortège de planètes et de satellites. C'est ce. 
que nous allons faire dans ce dernier chapitre. Nous donnerons 
d'abord quelques détails sur ce que l'observation a fait connaître 
relativement aux étoiles proprement dites; puis, nous nous occu- 
perons des nébuleuses, dont l'étude est d'autant plus imporlanlo 
et curieuse, qu'elle conduit à des idées très probables sur la for- 
mation de tous ces corps que nous apercevons au milieu de l'im- 
mensité. 

ÉTOILES. 

• 

§ 320. Étoiles colorée» — La lumière des étoiles est généra- 
lement blanche comme celle du soleil. Mais il v en a quelques-unes 
qui présentent une coloration assez prononcée , Nous pouvons citor 
notamment .-in (un 1 * ou le Cœur ((«Scorpion, Ahlèbuni», l'ullax, et 
a d'Orion , qui sont rougeatres ; la Chèvre et Âltuïr, qui sont légè- 
rement jaunes. Parmi les étoiles d'un moindre éclat, il y en a qui 
ont une leinte verte ou bleue. 

Il résulte des indications fournies par plusieurs ouvrages de 
l'antiquité que Siriux était anciennement rouge.Mrc. La lumière de 
cette belle étoile étant actuellement du blanc la plus pur, on doit 
en conclure qu'elle a perdu la coloration qu'elle présentait d'abord. 
C'est à peu près le seul exemple bien constaté que l'on ait du 
changement de couleur do la lumière d'une étoile. 

tj 321 . Changement dcclnt don étoiles. — Lorsque nous 
avons parlé do la constellation do la Grande Ourso ( § 0G ) , nous 
avons dit que les sept étoiles principales qui la composent sont de 
2' grandeur, a l'exception de i qui est de 3' grandeur. A l'époque 
où Bayer a publié ses cartes célestes , en 1603, la succession des 
lettres a, €, y, -î, par lesquelles il désignait les étoiles les plus 
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brillantes de chaque constellation , indiquait le rang que ces 
diverses étoiles occupaient les unes par rapport aux autres, eu 
égard à leur éclat : a s'appliquait à l'étoile dont l'éclat était le plus 
grand, S a celle qui brillait le plus après la première, y à la sui- 
vante, et ainsi de suite (Sj 6i>). Il est clair, d'après cela, qu'il celle 
époque, l'étoile t de la Grande Ourse était plus hrillante que les 
étoiles e , Ç , t, de la mémo constellation ; et , comme elle est main - 
tenant d'un éclat bien inférieur à celui de ces trois étoiles , on doit 
en conclure qu'elle s'est très notablement affaiblie. 

On a un assez grand nombre d'exemples d'étoiles dont l'éclat a 
notablement varié depuis une époque plus ou moins reculée. Les 
unes se sont affaiblies comme l'étoile de la Grande Ourse dont nous 
venons de parler, ol même plusieurs ont complètement disparu du 
ciel. D'autres, au contraire, sont devenues plus brillantes qu'elles 
ne l'étaient d'abord. 

§ 322. f: toiles périodique*. — Il existe un certain nombre 
d'étoiles dont l'éclat varie périodiquement. Une des plus remarqua- 
bles est Algol, ou 6 de Persèe, dont l'éclat varie de la 2' grandeur 
à lu 4* grandeur. Pendant 2< 1 4", cette étoile est de 2" grandeur, 
sans que son éclat semble changer ; au bout de ce temps elle com- 
mence à s'affaiblir, et décroît jusqu'à la 4* grandeur, dans l'espace 
d'environ 3''£ : ensuite son éclat augmente de nouveau , et après 
un même temps de 3" | environ, elle so retrouve de 2* grondeur. A 
partir do là, elle reste encore invariable pendant. 2' i i", décroit do 
nouveau, puis revient à son éclat primitif, et ainsi de suite. La durée 
totale de chacune de ces périodes successives est de 2' 20 1 ' 48"'. 

L'étoile a de la constellation de la Baleine est également pério- 
dique; mais la période de ses variations est beaucoup plus longue, 
et en outre son éclnl diminue tellement à chaque période, qu'elle 
devient complètement invisible pendant un certain temps. Après 
avoir brillé comme une étoile de 2' grandeur, pondant environ 
quinze jours, elle décroît peu à -peu pendant environ trois mois ; il 
s'écoule ensuite près do cinq mois sans qu'on puisse l'apercevoir, 
puis elle reparait et met encore à peu près trois mois à reprendre 
son plus grand éclat. La durée totale de la période de ses variations 
est do 334 jours. Ces modifications successives de l'étoile dont il 
s'agit no so produisent pas toujours do même; lorsqu'elle atteint 
son plus grand éclat, elle n'est pas toujours de %' grandeur ; sou- 
vent elle s'arrête à la 3" grandeur. La durée do ce plus grand 
éclat, ol les temps qu'elle emploie, soit à décroître jusqu'à sa dis- 
parition , soit à croître après sa réapparition , varient en général 
d'une période à une autre. 
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On peut encore citer parmi les étoiles périodiques, S de Céphée, 
qui varie de la 3' à la 5" grandeur, el dont la période est de 5' 8' 1 37 1 "; 
f, de la Lyre, qui varie de la 3" à la 5' grandeur, et dont la période 
est de 6-" 9" 0™ ; u d'AulinuUs, qui varie de la 4' à la fi" grandeur, 
et dont la période est de 7 1 i'M 5"' ; a d'Hercule, qui varie de la 
3 e à la i* grandeur, et dont la période est de 60 J 6'"; ^ du Cygne, qui 
varie de la 6" à la 1 1* grandeur, et dont la période est de 396 J 2V'; 
la 3i c du Cygne, qui est tantôt de 6" grandeur, tantôt complète- 
ment invisible, et dont la période est do 18 ans. 

On a cherché à expliquer le changement périodique d'éclat 
qu'éprouvent les étoiles dont nous venons de parler, en admettant, 
ou bien que ces étoiles tournent sur elles-mêmes, et nous montrent 
ainsi successivement des parties do leurs surfaces qui ne. sont pas 
également brillantes, ou bien qu'elles sont environnées do satcllile3 
qui circulent autour d'elles et qui viennent do temps en temps 
s'interposer entre elles el nous, de manière à produire de véritables 
éclipses. Mais ce ne sont là que de simples conjectures, auxquelles 
on ne doit attacher que peu d'importance. 

§ 323. Étoiles temporaire*. — Le soir du 1 1 novembre 1572, 
Tycho-Brahé, sortant de son obsorvatoirod'Cranibourg, pour re- 
tourner chez lui, rencontra un groupe de personnes occupées à 
regarder dans le ciel uno_ étoile d'un éclat très vif. Celte étoile se 
trouvait dans la constellation de Cassiopée, à une place où il n'en 
avait pas existé jusque-là ; et il est rcrlnin que, si elle eut été visible 
une demi-heure auparavant, Tycho-Brahé l'eût aperçue de son 
observatoire : son apparition avait donc été tout à fait brusque . et 
elle avait acquis en quelques instants un éclat comparable à celui 
rie Sirius. A partir do là , son éclat alla en augmentant jusqu'à sur- 
passer celui de Jupiter on opposition , et elle devint même visible 
en plein jour. Au bout d'un mois, on décembre 1 572, elle commença 
û décroître progressivement , et ou mois de mars I 57i, elle avait 
complètement disparu. Pondant tout lo temps qu'on put la voir, elle 
conserva une position invariable par rapport aux étoiles voisines. 

Cette étoile de 1 572 est loin d'être le seul exemple de ce genre. 
Nous pouvons citer entre autres l'étoile qui se montra subitement 
dans lo ciel, en 155 avant Jésus- Christ, cl qui, ayant fixé l'atten- 
tion d'Hipparque, fut la cause qu'il entreprit son catalogue d'étoiles; 
une étoile qui parut en l'an 3811, prés de a de l'Aiglo, qui eut, pen- 
dant trois semaines, un éclat pareil à celui de Vénus, et qui dis- 
parut ensuite entièrement; une étoile très brillante que l'on aperçut 
lo 1 0 octobre 1 604 dans la constellation du Serpentaire, et qui resta 
visible pendant un an. Une étoile do 3 e grandeur parut en 1670 
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dans la tête du Cygne; colle étoile disparut bientôt, se montra de 
nouveau, puis disparut encore, après avoir subi, dans l'espace de 
deux ans, quelques alternatives d'accroissement et do diminution ; 
depuis cette époque, on ne l'a plus revue. 

On no sait rien sur la cause de ces apparitions et disparilions 
d'étoiles, quelquefois si subites. 

§ 324. Étoiles douilles, triples. — Beaucoup d'étoiles, 
observées à l'œil nu , ou bien à l'aide de lunettes d'un faible gros- 
sissement, paraissent commo do simples points lumineux , tandis 
que , vues dans de fortes lunettes , elles se dédoublent : chacune 
d'elles so compose do deu\ étoiles très voisines, qui se confondent 
de manière à donner l'apparence d'une étoile unique, tant qu'on 
n'a pas recours à des instruments d'un fort grossissement. Ce grand 
rapprochement de deux étoilos dans le ciel peut n'ëlre qu'un effol 
de perspective; il peut se faire que les doux éloilcs ne paraissent 
voisines que parce qu'elles sont à peu près sur une mémo ligne 
droite aboutissant à la terre, tout en étant réellement à une grande 
dislance l'une do l'autre. Mais ce n'est que très exceptionnellement 
qu'il on est ainsi ; on a reconnu que, dans la plupart des cas, les 
deux étoiles que l'on voit très près l'une de l'autre sont réellement 
voisines dans l'espace. Pour quo l'on so fasse une idée du grand 
nombre des éloiles qui présentent la singularité que nous venons 
rie signaler, il nous suffira de dire que, sur environ 120 000 éloiles 
observées par M. Slrnve à Dorpat, cet aslronome en a trouvé 
3 057 doubles, c'ost-à-dire que moyennement, sur 40 éloilcs, il y 
en a une qui esL double. Parmi ces éloiles doubles, M. Slruve en 
a trouvé 987 dans lesquelles la distance angulaire des deux étoiles 
composantes était de moins do t"; 675 dans lesquelles celle dis- 
lance était comprise entre i" ei 8"; 6S9 dans lesquelles elle était 
comprise entre 8" et 10"; et enfin 736 dans lesquelles elle était 
plus grande que 16", sans dépasser 32". 

L'observation suivie d'un certain nombre d'éloiles doubles a 
fait voir à Herschel quo les deux éléments, dont chacune d'elles so 
compose, touroent l'un autour de l'outre; en même lemps la dis- 
lance angulaire de ces doux éléments augmente et diminue pério- 
diquement. Savary, ayant étudié avec soin les changements suc- 
cessifs de position et de distance des deux étoiles dont se compose 
l'étoile double £; de la Grande Ourse, arriva à ce résultat important 
que le mouvement relatif de l'une do ces deux étoilos autour de 
l'autre s'effectue conformément aux deux premières lois de Képler. 
Depuis on a fait pour plusieurs autres étoiles doubles ce que 
Savary avait fait pour £de la Grande Ourse , et l'on a trouvé des 
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résultats concordants avec celui qu'il avait obtenu. Nous donnons 
ici, comme exemples, les valeurs trouvées par M. Yvon Villa rcca'u 
pour les principaux éléments du mouvement relatif des deux par- 
lies de quelques-unes des étoiles doubles qui ont été observées 
avec lo plus de soin. 



NOMS 


DISTANCE MOYENNE 


EXCENTRICITÉ 


DURÉE 


du 




île l'orbite 


île la 








RÉVOLUTION. 




!",S5 


0.44B 


sa, sa 


5 île la Grande Ourse. . 


2",44 


0,(31 


ai, sa 


n île la Couronne boréale. 


V'&O 


0,404 


07, 31 




4",97 


0,*i4 


09, 34 



L'exlonsion des lois du mouvement elliptique aux systèmes 
binaires qui constituent les étoiles doubles montre que les étoiles 
dont chacune d'elles se compose gravitent l'une vers l'autre, 
d'après la loi de Newton , de même que les diverses parties de 
notre système planétaire gravitent les unes vers les autres. On peut 
ajouter que , dès qu'on sera parvenu à connaître avec une certaine 
exactitude la distance qui nous sépare d'une étoile double, ainsi 
que les éléments du mouvement relatif des deux éloiles qui la 
composent , on en conclura sans peine la valeur do la masse de ces 
deux étoiles prises ensemble. Car la connaissance de la distance à 
laquelle sa trouve l'étoiio double, jointe à celle des dimensions 
apparentes de l'orbite relative de ses deux parties, conduira à la 
connaissance des dimensions réelles do cette orbite; en tenant 
compte de la durée de la révolution, on trouvera la quantité dont 
chacune dos deux étoiles «imposantes tombe vers l'autre en une 
seconde de temps; enfin en comparant la quantité ainsi obtenue à 
la quantité dont la terre tombe vers le soleil dans lo même temps, 
on on déduira le rapport qui existe entre la somme des masses ries 
deux éloiles et la masse du soleil. Les résultats de ce genre, que 
l'on a pu obtenir jusqu'à présent, sont trop peu exacts pour que 
nous en fassions mention ici. 

Les deux étoiles qui composent Une étoile double no sont pas, 
en général, do mémo intensité. Très souvent elles présentent des 
teintes différentes : ainsi la plus forte des deux est souvent rou- 
gefltre ou jaunâtre, ot la plus faible a plus souvent encore une 
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nuance d'un vert ou d'un bleu assez prononcé. Ces différences de 
teinle sont certainement dues quelquefois a un simple effet de 
contraste; mais il est impossible d'attribuer à celle cause unique 
la coloration si fréquente et souvent si prononcée qu'on remarque 
dans les étoiles doubles. 

L'observation fait voir qu'il existe dans le ciel dos étoiles triples 
et quadruples, c'est-à-dire formées par la réunion do trois ou quatre 
étoiles situées réellement à de petites distances les unes des autres. 
Mais ces étoiles sont beaucoup moins nombreuses que les étoiles 
doubles. Ainsi, sur les 120 000 étoiles observées par M. Slruvo, 
et dans lesquelles il a trouvé plus de 3 000 éloiles doubles, il 
n'y avait que 52 étoiles triples. On peut citer, parmi les étoiles 
triples , C de l'ÉcreVisse , et Ç de la Baleine , où les étoiles compo- 
santes sont toutes les trois assez brillantes. 

g 325. Vol* lactée. — Tout le monde connaît cette immense 
traînée lumineuse qui s'étend à travers un grand nombre de con- 
stellations, et qu'on nomme la voie lactée. Elle est figurée sur les 
cartes célestes de la page 173 (planches 1 et II). Sî on la suit dans 
le ciel , on voit qu'elle fait tout le tour de la sphère céleste, et 
qu'elle est dirigée dans son ensemble à peu près suivant un grand 
cercle qui coupe Té clip tique vers les deux solstices. Dans une partie 
de cet immense contour, un tiers environ , elle, se divise en deux 
branches , qui se dirigent à côté l'une de l'autre, en laissant entre 
elles un espace de peu de largeur, et se rejoignent à leurs extrémités. 

Quand on dirige une lunette vers uno partie quelconque de la 
voie lactée , on reconnaît que la lueur blanchâtre qu'elle présente 
est due à l'oxislonco d'un nombre prodigieux d'étoiles extrêmement 
petites, disséminées dans cette région. 

On peut se rendre compte de la forme circulaire sous laquelle 
•noua voyons cet amas d'éloiles, en admettant, avec Herschel , 
qu'elles sont répandues dans l'espace de manière à s'éloigner assez 
peu d'un plan; qu'elles forment ainsi, par leur ensemble, une 
couche ou une sorte de disque dont l'épaisseur est petite, relative- 
ment à sa largeur; et que le soleil, avec les planètes qui l'accompa- 
gnent, se trouve situé à peu près au centre de ce disque et au milieu 
de son épaisseur. On voit en effet que, s'il en est ainsi, nous de- 
vons voir la plus grande partie dos étoiles qui composent ce disque 
dans la direction même du plan suivant lequel il s'étend, dans tous 
les sens, autour de nous, et qu'en conséquence elles doivent nous 
paraître réparties le long du grand cercle d'intersection de ce plan 
avec la sphère céleste. Quant à celles de ces étoiles qui sont le plus 
près de nous, elles doivent nous paraître plus brillantes que les 
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autres, et nous devons los apercevoir otans toutes les directions pos- 
sibles, en raison do l'épaisseur du disque dans le voisinage du lion 
que nous occupons : tontes les étoiles isolées que nous distinguons 
à l'œil nu et même avec des lunettes dans les diverses régions du 
ciel, pourraient ainsi ètro regardées comme faisant partie du groupe 
immense et aplati auquel nous attribuons la voie lactée. Une secondo 
couché d'étoiles , qui viendrait se réunir à la première vers le lieu 
que nous y occupons , el dont le plan no ferait qu'un petit angle 
avec celui do cotte première couche, peut rendre compte de la bi- 
furcation que présente la voie lactée dans une partie do sa longueur. 

§ 326. Idée qu'on M lui! de In nature di s étoiles — 

Tout nous porto à regarder les étoiles comme étant do véritables 
soleils, analogues à l'astre brillant qui éclaire el vivifie notre sys- 
tème planétaire. 

Les étoiles sont beaucoup trop éloignées pour que nous puis- 
sions regarder leur lumière comme n'étant que la lumière du soleil 
réfléchie à leur surface, ainsi que cela a lieu pour les planètes. Les 
étoiles sont certainement lumineuses par elles-mêmes. Dos expé- 
riences photométriques, sur la lumière du soleil et sur celle de 
quelques étoiles, ont montré que si le soleil était transporté à une 
distance de la terre égale à colle qui nous sépare do ces étoiles , i! 
nous paraîtrait comme une étoile d'un éclat certainement inférieur 
à celui do plusieurs d'entre elles. 

Les mouvements de révolution des étoiles doubles indiquent que 
ces astres exercent les uns sur les autres de puissantes attractions, 
et quoiqu'on no puisse encore assigner d'une manière un peu exacte 
la masse d'aucune éloilo double, cependant les évaluations qu'on a 
pu en faire pour quelques-unes d'entre elles, tendent à montrer 
que les masses des étoiles sont tout à fait comparables à la masse 
du soleil. Il est même très probable que notre soleil est loin d'être 
le plus gros de ceux que nous voyons répandus en si grand nombre 
dans l'espace. 

L'analogie nous porte à regarder comme probable que chaque 
étoile est accompagnée de planètes qui circulent autour d'elles, 
mais que nous ne pouvons apercevoir à cause do leur petitesse. S'il 
y a des planètes qui dépendent des étoiles doubles, le phénomène 
du jour et de la nuit sur leurs surfaces doit être beaucoup plus 
complexe qu'il ne l'est sur la terre; l'existence de deux soleils, dont 
les levers et les couchers ne se succèdent pas toujours de même, 
el dont les lumières ont souvent des teintes très différentes, doit 
jeter une grande variété dans les jours. 

§ 3Î7. mouvements propres des étoiles. — Nous avons 
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dit que les étoiles conservons constamment les mêmes positions, les 
unes par rapport aux autres, en sorte que les figures que l'on ob- 
lient, en les joignant par des lignes , présentent toujours le même 
aspect. 11 n'en est pas rigoureusement ainsi. 11 existe un certain 
nombre d'étoiles qui sont douées d'un mouvement propre, c'est-à- 
dire qui se déplacent peu à peu par rapport aux étoiles dont elles 
sont voisines. Ces mouvements, qui sont tous d'une très grande 
lenteur, ne peuvent cire constatés que par la comparaison d'obser- 
vations très préi i.-e> Imites ii des époques convenablement éloignées 
les unes des autres. Pour qu'on s"cn fasse une idéo, nous indique- 
rons quelques-uns de ceux qui sont le moins lents : une étoile de 
grandeur de la constellation de la Grande Ourse, désignée par 
le n" l 830 dans le catalogue de C-roombridgc, se déplace de 7" par 
an; la 61 c du Cygne, étoile double dont nous avons fait connaître 
la dislance au soleil (§176), se déplace de 3", 3 par an ; la iO" de 
l'Éridon , qui est aussi une étoile double, marche de i" par an ; 
ji de Cassiopce décrit annuellement un arc de 3", 7. Un comprend 
qu'il faut un assez grand nombre d'années pour que de pareils dé- 
placements altèrent d'une manière appréciable les configurations 
des constellations dont ces étoiles font partie. Parmi les étoiles prin- 
cipales de chaque constellation, il y en a bien quelques-unes qui 
ont des mouvements propres; mais ces mouvements sont, en gé- 
néral , beaucoup plus faibles que ceux que nous venons de citer ; 
c'est ce qui fait que l'aspect des constellations, déterminé surtout par 
lescloilesles plusbrillantesqu'elles renferment, aétéregardé pendant 
longtemps comme étant absolument le mémo à toutesles époques. 

§ 323. noBicmtnl de IrnnNlndon de noire sjttlcmc 

plnnrtnlrc. — Les mouvements propres des étoiles peuvent être 
dus h des déplacements réels de ces astres dans l'espace, ou bien 
n'être que des apparences ducs à ce que le soleil se meut lui-même 
en emportant avec lui les planètes et les satellites qui l'environnent. 

Dans le premier cas, il est probable que, les mouvements des 
étoiles étant indépendants les uns des autres, leurs directions ne 
satisferaient à aucune loi : ces mouvements seraient dirigés dans 
tous les sens. 

Dans le second cas, au contraire, si les mouvements des étoiles 
n'étaient que dos apparences dues au mouvement do translation du 
soleil dans l'espace, il en serait tout autrement. Les étoiles situées 
dans la région du ciel dont nous approcherions progressivement, 
devraient sembler s'écarter peu à peu les unes des autres ; leurs 
distances angulaires devraient s'accroître en raison delà diminution 
de la distance qui nous en sépare. Les étoiles situées du côté 
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opposé, c'est-à-dire dans la région du ciel dont nous nous éloigne- 
rions, devraient sembler se rapprocher les unes des autres. En tm 
mot, les diverses étoiles du ciel devraient sembler s'éloigner du 
point de la sphère céleste vers lequel serait dirigé le mouvement 
du soleil , pour se rapprocher du point de cette sphère qui serait 
diamétralement opposé au premier. Qmint à la vilnssc de ce mou- 
vement apparent des différentes étoiles, elle varierait de l'une à 
l'autre, suivant la distance plus ou moins grande qui nous sépare 
de chacune d'elles ; en sorte que celte vitesse pourrait n'être sen- 
sible que pour un certain nombre d'étoiles , tandis que les autres , 
en raison de leurénormeéloignemenl, paraîtraient immobiles dans 
le ciel , malgré le déplacement que nous éprouverions. 

Quand on compare entre eux les divers mouvements propres 
d'étoiles quo l'on a pu déterminer, on voit que leurs directions ne 
satisfont pas à cette loi simple que nous venons d'indiquer , pour 
le cas où ces mouvements no seraient quo des apparences dues à 
la translation du soleil dans l'espace. Cependant ils sont loin do 
présenter le caractère do mouvements entièrement indépendants 
ies uns des autres. Ils ne sont pas dirigés de toutes les manières 
possibles; on remarque dans leur ensemble une certaine tendance 
à affecter une direction particulière plutôt que toutes les autres. On 
est conduit pur là a admr-tl.ro que ies mouvements propres des étoiles 
proviennent à la fois des deux causes que nous venons do signaler; 
c'est-à-dire que les étoiles se déplacent réellement dans l'espace , 
et que le soleil se meut aussi, en emportant avec lui les planètes 

Herschel, par une étudi> convenable de la question dont il s'agit, 
reconnut que le soleil marche vers un point situé dans la constel- 
lation d'Ilerc.ulo. Depuis, M. Argelander, en discutant 300 mou- 
vements propres d'étoiles, confirma pleinement le résultat obtenu 
par Herschel; il trouva que le point du ciel vers lequel est dirigé 
le mouvement du soleil avait, en 1800, une ascension droito do 
260" '60', S, et une déclinaison boréale de 31" 17', 3 : ce point est 
un peu au nord de l'étoile \ de la constellation d'Hercule (voy. la 
planche II, page 173). D'après ces mêmes recherches, la vitesse du 
soleil dans l'espace est au moins égale à la vitesse de la terre dans 
son mouvement de révolution autour du soleil. 

§ 329. Étoiles niantes — Avant de terminer ce qui se rap- 
porte aux étoiles, disons un mot de ce qu'on nomme étoile» ftlpiites. 
Tout le monde a vu ces points brillants, qui ressemblent complè- 
tement à des étoiles, qui se meuvent rapidement dans le ciel, de 
manière à traverser plusieurs constellations en quelques instants, 
et qui disparaissent ensuite. 11 est rare qu'on n'en aperçoive pas, 
51 
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quand, par une belle nuit sans nuages, on reste un certain temps 
dans un lieu d'où l'on découvre une parlio du ciel étoile. 

Les étoiles filantes ne sont pas des étoiles. Ce sont des corps de 
petites dimensions, comme des pierres, qui traversent rapidement 
l'atmosphère terrestre, et qui s'échauffent assez, parleur frottement 
contre les molécules d'air, pour devenir incandescents. Quelquefois 
ces petits corps tombent sur la terre, et alors ils constituent ce 
qu'on DommedesodroIftAei; d'autres fois, ils disparaissent sans avoir 
atteint la surface du globe. On explique les étoiles filantes en ad- 
mettant qu'il existe, dans l'espace, un grand nombre de petits 
corps qui se meuvent en obéissant aux attractions du soleil et des 
planètes ; que la terre, dans son mouvement annuel autour du so- 
leil , vient en rencontrer successivement un certain nombre; que 
ceux dont elle s'approche suffisamment sont attirés par elle jusqu'à 
venir se réunir à sa masse ; tandis que d'autres ne font que péné- 
trer d'une petite quantité dans l'atmosphère, d'où ils sortent ensuite 
pour continuer leur mouvement dans l'espace. 

Les observations suivies, que l'on a faites depuis un certain 
nombre d'années , montrent que les petits corps dont nous venons 
de parler ne sont pas uniformément répandus dans les diverses 
régions que la terre traverse dans son mouvement annuel. 11 existe 
des espèces de couches ou d'amas de ces corps; en sorte que, 
lorsque la terre vient à s'approcher des régions où elles se trou- 
vent , le nombre des étoiles filantes que l'on peut observer devient 
beaucoup plus grand qu'il ne l'est habituellement : quelquefois 
même on en voit des quantités prodigieuses. On se fera une idée 
des circonstances que nous signalons ici , en jetant les yeux sur 
les tableaux suivants, publiés par M. Cou Ivier- G ravier, qui se livre 
avec une grande assiduité à l'observation des étoiles filantes. 
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Ce tableau montre que le nombre des étoiles filantes vues en une 
heure a atteint une valeur maximum , le I 0 août ( 853. Depuis un 
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as&u grand nombre d'années, on a constaté l'existence d'un pareil 
maximum à la môme époque. Mais le nombre d'étoiles filantes ob- 
servé en une heure, a l'époque dé ce maximum, varie d'une année 
n imo autre, comme on va pouvoir en juger. 




C'est en 4818 que le nombre d'étoiles filantes observé en une 
heure, à l'époque du maximum d'août, a été le plus grand ; de- 
puis 1 8i8 , ce nombre a été constamment en diminuant, et il est 
Irès possible que, bientôt, le maximum correspondant au mois 
d'août disparaisse complètement. 

Un maximum analogue à colui d'août a été observé pendant un 
certain temps, au mois de novembre; ce maximum, après avoir 
augmenté jusqu'en 4833, a diminué ensuite, et au bout de quelques 
années, il n'en est plus reslé de traces. 
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g 330. On donne le nom de nébuleuses à des taches blanchâtres 
que l'on voit ça et là, dans toutes les parties du ciel , et dont l'as- 
pect a beaucoup d'analogie avec celui des petits nuages que l'on 
aperçait souvent dans l'atmosphère de la terre. 

La première nébuleuse dont il ait été question est celle d'Andro- 
mède , pg. 364- , signalée en 1 64 2 par Simon MariuS', quida com- 
pare à la flamme d'une chandelle vue à travers de la corne. Cette 
nébuleuse est visible à l'œil nu ; elle'se trouve près de l'étoile j de 
la constellation d'Andromède. 

En 1656, Huygens découvrit une grande nébuleuse dans la 
constellation d'Orion , près de la Garde de l'Épée , fig. 365. dette 
nébuleuse a une forme très irrégulière. 

En 474 6, Halley ne connaissait en tout que six nébuleuses; les 
travaux de Lacailie et de Messief en portèrent le nombre à 96. 
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autres nébuleuses, fig. 36G à 
369 , avec l'indication de 
l'ascension droite (Ai) et de 
la déclinaison (D) de chacune 
d'elles. La première, fig. 366, 
a la forme de la lettre grec- 
que IJ- I-a seconde, fig. 367, 
a simplement la forme d'un 
anneau légèrement olliplique. 
La troisième , fig. 368 , a 
beaucoup d'analogie avec une 
comète dont la queue s'élar- 
girait un peu en éventail. 
Enfin, 1^ quatrième, fig. 369, 
est double, uL la partie prin- 
cipale se compose d'une sorte 
de noyau environné d'un an- 
neau circulaire, qui su divise 
en deux branches dans une 
portion de son contour. 

§ 33 I . Nébuleuses réso- 
lubles. — Parmi les nébu- 
leuses, il y en a beaucoup qui 
ne sont autre chose que des 
nmas d'étoiles très petites et 
très nombreuses. Quand on les 

observe avec des lunettes d'un 

faible grossissement, on ne 

peut pas distinguer les étoiles 

dont elles sont formées ; elles 

paraissent alors comme de 

simples taches blanches, d'un 

éclàt plus ou moins prononcé 

dans leurs diverses parties. 

.Mais , si l'on se sert d'instru- 
ments do plus en plus forts, 

011 finit par voir ne Item eut 

qti'ulles nu sont que des agglo- 
mérations de points brillanls 

isolés. Les nébuleuses qui 

sont susceptibles de se résoudre 

ainsi en élniles, quand on se Fig. 37*. (/H = a 
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sert d'un grossissement convenable, son l désignées sons le nom 
de nébuleuse* résolubles. 

Le grossissement nécessaire pour Taire apercevoir les étoiles 
dont se compose une nébuleuse résoluble, n'est pas le même 
pour toutes ces nébuleuses. C'est ainsi que le groupe des Pléiades, 
dont nous avons précédemment indiqué la position dans le ciel 
Ifig. 116, page 126), et qui présente l'aspect d'une nébuleuse 
aux personnes dont la vue n'est pas bien bonne, so résout en 
étoiles sans le secours des lunettes; il suffit d'avoir une lionne 
vue, pour y distinguer facilement six ou sept étoiles. Certaines 
nébuleuses n'exigent qu'un assez faible grossissement pour se 
résoudre on étoiles; pour d'autres , il faut un grossissement plus 
fort ; il y en a qui ne se résolvent en étoiles que par l'emploi des 
plus forts grossissements dont on puisse disposer; il y en a, 
enfin, qui présentent à peine une légère tendance à se réduire 
en étoiles, malgré l'emploi de ces grossissements extrêmes. Les 
fîg. 370 il 374 représentent des nébuleuses rosoluhles vues dans 
des instruments d'une grande puissance. Si dans les premières 

en étoiles, cela lient à'co qu'il eût fallu se servir de luneltos plus 
puissantes encore, pour les amener à prendre l'aspect des dir- 
nières. 

g 332. Kéhuleiiac» non réMlnblrs, — Lorsqu'une nébu- 
leuse, vue dans une lunette d'un très fort grossissement, ne donne 
j:as la moindre apparence de décomposition en éLoiles, on peut dire 
que la différence qu'elle présente avec une nébuleuse résoluble n'est 
due qu'à ce que le grossissement de la lunette employée n'est pas 
assez fort ; en sorte que, d'après ceLle idée, si nous pouvions aug- 
menter indéfiniment lu puissance de nos instruments , nous par- 
viendrions à résoudre en étoiles toutes les nébuleuses connues. Cela 
est vrai pour un grand nombre des nébuleuses que l'on n'a pas en- 
core pu résoudre; mais cela n'est pas vrai pour toutes. Il y en a 
beaucoup dont l'aspect est tel, qu'il n'est pas possible de les re- 
garder comme de- agglomérations d'étoiles; ce sont évidemment 
des amas d'une matière vaporeuse et dill'use, répandue en quantité 
plus ou moins grande dans diverses régions do l'espace. On peut 
les comparer, quant à leur nature intime, aux comètes, qui conser- 
vent toujours l'aspect nébuleux, malgré la faiblo distance qui nous 
en sépare lorsque nous pouvons les observer. 

Les nébuleuses sont donede deux espèces très différentes, savoir: 
1° les nébuleuses résolubles, ou agglomérations d'un grand nombre 
d'étoiles réunies dans un petit espace: 1" les ' nébuleuses non 
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résolubles, ou nébuleuses proprement dites, formées d'une ma- 
tière diffuse , à laquelle on donne souvent lo nom de matière 
nébuleuse. 

§ 333. I.c soleil fnit partie d'une nébiileune résoluble. 

— Nous avons dit 325) que la voie laclée s'explique naturelle- 
ment, en ad m ii II mit que le soleil se trouve au milieu d'un amas 
d'éLoiies réunies en très grand nombre, do manière à former, par 
leur ensemble, un immense disque aplati. Cet amas d'étoiles est 
entièrement analogue à ceux dont nous venons de parler et qui 
constituent les nébuleuses résolubles. On peut donc dire que le 
soleil est une des étoiles composantes d'uno nébuleuse résoluble. 

Nous ne pouvons nous dispenser do signaler ici l'analogie frap- 
pante qui existe entre cette nébuleuse, dont nous faisons partie, et 
la nébuleuse représentée par la jiij. 369. Un observateur, qui se 
trouverait placé vers lo cenlre do la plus grande des deux portions 
do cotte dernière nébuleuse , verrait h) partie annulaire qui l'envi - 
ronna se projeter dans le ciel, on prenant exactement l'apparence 
que nous présente la voie laclée ; la bifurcation qui existe dans un 
tiers du contour do la voie laclée n'y manquerait même pas. 

C'est en s'appuyant sur ces notions si grandioses, relatives à la 
distribution générait! de* étoiles par groupes constituant les nébu- 
leuses résolubles, que M. I.augier a clé conduit à s'occuper d'un 
travail immense , ayant pour objet du déterminer le mouvement de 
translation do notre système planétaire, autrement qu'on ne l'a 
fait jusqu'à présent. S'il est vrai que lo soleil et les diverses étoiles 
isolées que nous apercevons dans le ciel appart iennent à une de ces 
nébuleuses, lo mouvomentdo translation du soleil, déterminé par 
l'observation des mouvements propres d'un certain nombre d'étoiles, 
ne peut être qu'un mouvement relatif; lo mouvement d'ensemble 
que la nébuleuse tout entière pourrait posséder dans l'espace ne 
se fait sentir, en aucune manière , dans la comparaison des posi- 
tions que ses diverses parties occupent successivement, les unes 
par rapport aux autres; les recherches quo l'on a faites jusqu'il 
présent, et d'après lesquelles le soleil se meut vers la constellation 
d'Hercule (g 328), no peuvent faire connaître que le déplacement 
de cet astre à l'intérieur de sa nébuleuse, sans rien indiquer sur le 
déplacement delà nébuleuse dans l'espace. Pour arriver à constaler 
lo mou\ement de cette nébuleuse, dont lo soleil fait partie , et à 
déterminer la grandeur et la direction do la vitesse avec laquelle 
ce mouvement s'effectue, il est nécessaire de prendre des points do 
repère en dehors de la nébuleuse elle-même ; or, les diverses 
nébuleuses résolubles , que l'on aperçoit de tous colés dans le ciel . 
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satisfont bien à cette condition, puisqu'elles constituent des sys- 
tèmes d'étoiles analogues à celui dont on veut trouver le mouve- 
ment, et isolés les uns des autres dans l'espace. C'est pour cela 
que M. Laugier s'occupe activement de construire un catalogue de 
nébuleuses, avec toute l'exactitude que comportent actuellement 
les observations astronomiques. La comparaison de ce catalogue 
avec ceux qui pourront être faits plus lard permettra de déterminer 
les mouvements propres des nébuleuses sur la sphère céleste ; et, 
par suite, on en déduira, relativement au mouvement du soleil dans 
l'espace, des notions plus complètes quo celles que l'on a pu obtenir 
ù l'aide des mouvements propres des étoiles. 

§ 334. Tron «formation des nébuleuse* en étollen. — 
L'observation très attentive des nébuleuses proprement dites a 
conduit Herschel à penser que la matière nébuleuse dontollos sont 
formées se condense peu à peu , et que , par cette condensation , 
elle donne naissance-à des étoiles. L'extrême lenteur avec laquelle 
doit s'effectuer une pareille transformation fait qu'on ne peut pas 
espérer être témoin de la production de changements appréciables 
dans la disposition relative des diverses parties d'une nébuleuse; 
mais on remarque facilement, dans beaucoup de ces corps, des 
circonstances qui indiquent que la transformation dont nous parlons 
a commencé à se produire. 

Plusieurs des nébuleuses , à forme plus ou moins bizarre, telles 
que celles que représentent les fig. 36 ii et 366, présentent, dans 
quelques-unes de leurs parties, des accumulations évidentes de 
matière nébuleuse autour de certains points, qui sont comme des 
centres d'attraction. D'un autre côté, un grand nombre de nébu- 
leuses affectent une forme arrondie, avec une condensation marquée 
vers leurs centres de figure. Cette concentration de la matière né- 
buleuse autour du centre d'attraction se montre d'ailleurs a des 
degrés d'avancement plus ou moins prononcés, dans les différentes 
nébuleuses dans lesquelles on l'observe; en sorle que, par le rap- 
prochement des apparences diverses quelles présentent, on a, 
pour ainsi dire, une image des transformations qu'une nébuleuse 
doit subir successivement pour passercomplétemenl à l'état d'étoile. 

A l'inspection des quatre figures ci-jointes, fig. 375 à 378 , ne 
semble-t-il pas qu'on voie la matière d'une nébuleuse globulaire se 
concentrer peu à peu en soncentre,jusqu'àcequ'uneétoileso forme 
à ce centre même? 11 n'y a plus qu'à suivre , par la pensée , cette 
condensation progressive au delà de l'état qu'indique la fig. 378 , 
pour voir l'atmosphère immense qui environne l'étoile centrale se 
resserrer peu à peu en diminuant d'intensité, et enfin disparaître 
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entièrement , pour ne laisser qu'une étoile isolée comme celles que 
nous apercevons en si grand nombre dans le ciel. Les deux nébu- 
leuses que représentent les fig. 379 et 380 paraissent également 
n'être que deux états différents d'une même nébuleuse, dont la 




Fis. 31'. <.R = iU0- 0 = ^a-3'D.) Fi E . 378. f.-H = 50* 38', D = 30-S0' B. 



matière se condensu autour de deux centres d'attraction, do ma- 
nière à donner lieu, en définitive , à la formation d'une étoile 
double. Il en est encore de même dos nébuleuses représentées par 
les fiij. 381 et 382 ; la condensation inégaie de la matière nébu- 
leuse autour de deux centres d'attraction est précisément celte 
qui devrait se produire, pour donner naissance à une étoile double 
dont les deux éléments seraient de grandeurs différentes. 
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On voit dans le ciel un certain nombre de nébuleuses arrondies, 
présentantun éclat sensiblement uniforme dans toute leur étendue, 
jig. 383 ; et souvent , au milieu de ces nébuleuses , on aperçoit une 
étoile, /ig. 384, quelquefois deux, fig. 385, et même trois, pg. 38fi. 




Ce sont probablement des espèces d atmosphères considérables qui 
ont persisté après que la plus grande partie de la matière de cha- 
cune do ces nébuleuses s'est condensée dans un ou plusieurs cenlres 
d'attraction. Les étoiles formées par celle condensation peuvent 
ne pas être toujours visibles, pg. 383, au milieu do la nébulosité duc 
à l'nlmosphère environnante. Il suffit pour cela que leur éloigne- 
ment soit assez grand pour qu'elles ne paraissent dans les lunettes 
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que comme des points lumineux d'un éclat très faible ; en sorte 
qu'on ne puisse pas les distinguer dans cotte nébulosité , dont la 
clarté est d'ailleurs indépendante de la distance nui la sépare de 
nom (S 19). 




Fig. 3R3. (.R =100-19', D= SB-BG'B.) Fig, 3K( (.!{ — 395-5', D = 50-G'B. 




i ij,-. ans. (.«=27t- 15', !i~i3* 53' A.) Kîjr. 3S8. {.n = so-:/, 0=Ji-fi'ti. ) 



Il osl aisé do comprendre, d'après ce (]ui précède, quu les né- 
buleuses résolubles et les nébuleuses proprement dites sont loin 
d'avoir le même degré d'importance dans l'univers. Tandis que les 
nébuleuses résolubles sont des agglomérations d'un très grand 
nombre d'étoiles, que nous pouvons comparer il l'amas d'étoiles 
auquel nnus appartenons (B, 333), les nébuleuses proprement dites 
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no doivent être regardées que comme- des parties intégrantes Irès- 
minimes do ce dernier amas d'étoHes. 

§ 335. Hy pot liés* de Laplace «ar la formation dr- 
n»irr ■jutémr planétaire. — Apres avoir donné un aperçu 
des idées auxquelles on a été conduit relativement aux astres si' 
nombreux qui sont répandus dans l'immensité des eieux, revenons 
à notre système planétaire , et voyons coin mont on peut se rendra 
compte do la manière dont il s'est formé. 

Bulïon supposait que les planètes et leurs satellites provenaient 
des éclaboussures produites par le choc d'une comète sur la surface 
du soleil ; mais les lois de la mécanique démontrent que les choses 
n'ont pas pu se passer ainsi. D'après ces lois, si une portion de la 
masse" du soleil était projetée dans l'espace , par une cause quel- 
conque, le corps qui en résulterait se mouvrait autour du soleil, en 
revenant, à chaque révolution, passer par son point do départ : h« 
forme presque circulaire des orbites des planètes, et la position du 
soleil près du centre de chacune de ces orbites , ne peuvent dour 
pas se concilier avec l'idée de Buffon. 

Laplace aélé plus heureux. En adoptant les idées d'Horschel sur 
la condensation progressive des nébuleuses et leur transformation* 
en étoiles, et appliquant ees idées à notre système planétaire, il est 
parvenu à en expliquer la formation de la manière la plus satisfai- 
sante. Aucune des particularités que l'observation a manifestées . 
relativement aux planètes et à leurs satellites, n'échappe à l'ingé- 
nieuse explication qu'il a développée à la fin de l'Exposition du sys- 
, finie dit monde , et dont nous allons chercher à donner une idée. 
Laplace suppose que , dan3 l'origine, lo soleil et tous les corps 
(pi circulent autour de lui ne formaient qu'une seule nébuleuse . 
animée d'un mouvement de rotation autour d'une ligne passant 
par son centre , et s' étendant jusqu'à l'orbite de la planète la plus 
éloignée, et même au delà. H admet, on outre, que, par suite d'un 
refroidissement progressif, des portions de plus en plus grandes- 
de la matière de la nébuleuse se sont condensées en son centre . 
de manière à former un noyau dont la niasse s'accroissait ainsi peu 
a peu. lin parlant de celle hypothèse, il fait voir qu'avec le temps 
ra nébuleuse a dû se réduire ii l'état où se trouve actuellement le- 
système planétaire. 

" A mesure que le refroidissement amenait la condensation de- 
nouvelles parties de la nébuleuse, les matières ainsi condensées si' 
précipitaient vers le centre, exactement- de la môme manière que- 
nous voyons tomber par gouttes l'eau qui résulte de la condensation 
de la vapeur contenue dans notre atmosphère Mais celte chute des. 
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matières condensées ne pouvait pas se produire , sans qu'il eu 
résultât un accroissement de la vitesse avec laquelle la nébuleuse 
tout entière tournait autour de son axe. Il suffît, pour le compren- 
dre, de se reporter à ce que nous avons dit relativement à la dévia- 
lion qu'éprouve un corps tombant d'une grande hauteur (§ 312); 
par suite de la rotation de la terre, ce corps tombe un peu à l'est 
du pied do la verticale menée par son point de départ; la ligne qui 
le joint au centre de la terre tourne donc plus vite que cette verti - 
cale, et l'accroissement de sa vitesse deviendrait beaucoup plus 
sensible, si l'on pouvait laisser tomber le corps d'une hauteur qui 
fût comparable au rayon de la terre. Les matières condensées , en 
tombant vers le centre de la nébuleuse, devaient donc prendre, au- 
tour do son axe , un mouvement de rotation plus rapide que celui 
du reste de la masse; alors les frottements des diverses parties de 
la nébuleuse les unes sur les autres accéléraient le mouvement de 
celles qui tournoient le moins vile, et ralentissaient , au contraire, 
le mouvement de celles qui tournaient le plus vite ; la masse entière 
de la nébuleuse finissait donc, au bout d'un certain temps, par 
tourner tout d'une pièce avec une vitesse angulaire plus grande 
que celle qu'elle pu.-sédait d'abord. Ainsi la condensation progres- 
sive des matières primitivement gazeuses de la nébuleuse, et leur 
réunion en quantité de plus en plus grande en son ceotre, produi- 
saient nécessairement une augmentation continuelle dans la vitesse 
de rotation de celte nébuleuse autour de son axe. 

Une nébuleuse, comme celle que nous considérons, qui esl animée 
d'un mouvement de rotation sur elle-même , ne peut pas s'étendre 
dans le plan de son équateur, au delà d'une certaine limite, qui 
dépend de la vitesse du mouvement. Une molécule quelconque, 
située dans le plan do l'équatour de la nébuleuse , et participant à 
son mouvement, est soumise à. la fois à l'attraction que toute la 
masse de la nébuleuse exerce sur elle, cl à la force centrifuge dé- 
veloppée par son mouvement de rotation. Les dimensions de la 
nébuleuse no doivent pas être telles, que, pour un point pris sur 
son équateur môme, la seconde force l'emporte sur la première : si. 
par une cause quelconque, la nébuleuse se trouvait placée dans des 
conditions (elles qu'il en fût ainsi, la forco centrifuge des molécules 
situées à son équateur l'cmporlant sur leur poids, ces molécules 
cesseraient de faire partie de la nébuleuse, et se mouvraient dans 
l'espace, indépendamment d'elle , en vertu de la vitesse qu'elle? 
possédaionl à 1 instant où elles s'en seraient détachées. 

La condensation progressive do diverses parties de la matière 
formant notre nébuleuse a dû déterminer, comme nous l'avons (lit. 
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une accélération correspondante de son mouvement de rotation, et, 
par conséquent , une augmentation progressive de la force centri - 
l uge due ;i ce mouvement, pour un point situé à une même distance 
de l'axe; la limite dont nous venons de parler, au delà de laquelle 
la nébuleuse ne peut pas s'étendre, a donc dû se resserrer du plus 
en plus. Si, à une certaine époque, cette limile, en se rapprochant 
peu à peu du centre, a fini par atteindre la surface de la nébuleuse, 
les condensations que le refroidissement a continué à opérer ont 
du bientôt la Taire pénétrer à l'intérieur de cette surface; alors, les 
molécules extrêmes de la nébuleuse, tout autour de son équatcur, 
se sont trouveos au delà de ta limite qu'elle ne peut pas dépasser ; 
et, par conséquent, celte portion excédante de sa matière a dit 
cesser de faire corps avec le reste de la masse, et s'en séparer sous 
forme d'un anneau, tournant dans son plan et autour de son rentre, 
avec la vitesse qu'il possédait à l'instant où il s'est détache. Ce n'est 
que le long de son équateur que la nébuleuse peut ainsi abandonner 
une partie de la malièro qui la compose: car partout ailleurs que 
dans le plan de ce cercle , l'attraction qu'une molécule éprouve de 
la part de la nébuleuse tout entière n'a pas la même direction que 
la force centrifuge due à son mouvement de rotation , et ces deux 
forces se composent en une résultante qui tend do plus en plus à 
rapprocher la molécule de léquateur, à mesure que la force cen- 
trifuge va en augmentant : l'accroissement de la vitesse angulaire 
de la nébuleuse fait donc que les molécules de sa surface se trans- 
portent de toutes paris à son équateur, et c'est là qu'elles sont 
abandonnées dans l'espace , comme nous venons de le dire. 

On comprend dès lors que noire nébuleuse , en se refroidissant 
continuellement, a du abandonner successivement, dans le plan de 
son équateur, divers anneaux de matière nébuleuse, qui ont con- 
tinué à tourner dans ce plan et autour de leur centre commun. La 
masse centralo, à laquelle la nébuleuse a fini par so réduire à lu 
suite de ses condensations successives , n'est autre chose que le 
soleil; ot les anneaux concentriques de matière nébuleuse, qu'elle 
a déposés, les uns après les autres, dans le plan de son équateur, 
ont donné naissance aux planètes. Voici comment cette transfor- 
mation des anneaux a pu s'effectuer : 

Chacun de ces annuaux aurait riù présenter une régularité par- 
faite dans tout son contour, pour conserver indéfiniment sa forme 
annulaire. Cette régularité ne pouvant évidemment exister que dans 
des cas tout à fait exceptionnels, il est naturel d'admettre qu'elle ne 
s'est pas présentée dans les anneaux dont nous parlons. Dès lors, la 
matière de chacun d'eux a du se réunir peu à peu autour de certains 
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contres d'attraction , oL bientôt ces concentrations partielles ont 
dû les diviser en divers fragments qui ont continué à se mouvoir 
chacun séparément . à peu près comme ils se mouvaient lorsqu'ils 
étaient réunis. Les vitesses des diverses parties qui constituaient 
précédemment un même anneau , n'étant pas rigoureusement les 
mêmes, soit qu'elles Tussent déjà différentes au moment de la sépa- 
ration de ces parties, soit qu'elles aient élé altérées ultérieure- 
ment par les actions perturbatrices auxquelles toutes les portions 
du système se trouvaient soumises, il en est résulté que loulcs les 
parties d'un même anneau ont pu se rejoindre successivement , et 
finir par se confondre en une seule masse circulant autour du so- 
leil à peu près suivant la circonférence de l'anneau qui lui a donné 
naissance : celle masso unique, en continuant à se condenser, a 
produit une planète. Cependant, il pouvait arriver que les divers 
fragments dans lesquels un anneau s'était décomposé continuas- 
sent à circuler isolément, et donnassent lieu, par la suite, à la 
formation d'autant de planètes distinctes, se mouvant toutes à peu 
près dans la même région : c'est ainsi que les 33 planètes que l'on 
connaît entre Mars et Jupiter ont pu résulter des fragments dans 
lesquels se serait divisé un anneau de matière nébuleuse dépose 
dans cette région. 

Voyons maintenant ce que sont devenues les matières provenant 
de la totalité d'un anneau, et réunies en un seul point de son con- 
tour, conformément à ce que nous venons do dire : cherchons à re- 
connaître comment la masse qu'elles ont forméo ainsi a pu produire 
une planète tournant sur elle-même cl accompagnée de satellites . 
ce qui est le cas le plus général dans notre système planétaire. Dans 
la condensai ion progressive de cette masse, les molécules les plus 
éloignées du soleil se sont rapprochées de cet astre, et les molécules 
qui en étaient h : ; us rapprochées s'en sont éloignées; les premières 
ayant un^i^sse plus grande, et les dernières une vitesse plus 
pelile ipiC33Hde la partie moyenne vers laquelle les unes et les 
autres se concentraient de plus en plus, il a du en résulter un 
mouvement de rotation de la masse tout entière autour de son 
centre, et dans le sens même du mouvement do révolution de celte 
masse autour du soleil. Dès lors ces matières, provenant d'un des 
anneaux abandonnés par la nébulcuso primitive, ont constitué un 
système entièrement analogue a celle nébuleuse, niais de dimen - 
sions beaucoup plus petites ; elles ont donné lieu à une nouvelle 
nébuleuse qui, tout en se mouvant autour du centre de la première, 
tournait sur elle-même ol dans le mémo sens. Celte nouvelle né- 
buleuse a donc pu, par son refroidissement continuel, abandonner 
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■ur son contour successivement différents anneaux do matière né- 
buleuse, et finir par former une planète tournant sur elle-même dans 
le sens dans lequel elle se meut autour du soleil: quant aux an- 
neaux; en se comportant comme ceux que la nébuleuse principale 
.ivail elle même abandonnés, ils ont pu donner nni^nco aux salel- 
Mes do celte planète Ouelitue^-uns de ces anneaux ont pu acci- 
dentellement présenter une régularité mut exceptionnelle , et par 
suite conserver leur Tonne primitive jusqu'à I époque actuelle; les 

.s de Saturne trouvent donc par là leur explication toute 

naturelle- 

La matière qui s'est réunie à une certaine distance d une planeu. 
liour former un satellite, a du sallonqcr dans le sens de la ligne 
qui lu joignait à sa planèie , de mémo que l'action de la lune dé- 
lermine un allongement de la surface de la mer, suivant la ligne 
ipii va do la lorre à la lune Cet allongement du satellite , encore a 
L état lluide, beaucoup plus grand que celui auquel nous venons 
•le le comparer, a dû donner au satellite une tendance à tourner 
loujours les mêmes points de sa surface vers le centre de la pla- 
nète. Ainsi s'explique 1res simplement celle circonstance remar- 
quable que présente la lune, et que Herschel a cru retrouver dans 
les satellites de Jupiter. 

On voit que Ihypothèse émise par Laplace, sur l'origine et la 
formation de notre système planétaire , rend parfaitement compte 
de loules les particularités qui le caractérisent. Coïncidence presque 
complète des plans des orbites des planètes, petitesse des excen- 
tricités de ces orbites, identité de sensdei mouvements de rotation 
et de révolution de tous les corps du système, tout s'explique de la 
manière la plus naturelle et conformément aux lois de la mécanique. 

Dans cette hypothèse, le corps d'une planète formée par les 
condensations dont nous avons parlé a dù être tout d'abord une 
masse liquide affectant la formedun sphéroïde aplali dans le sen^ 
de son axe de rotation, ol environnée d'une almosphère, reste de 
la nébuleuse qui lui a donné naissance. Cette masse liquide, en 
continuant à se refroidir, s'est solidifiée peu à peu sur toute sa sur- 
Face. La croûte solide qui en est résultée s'est ensuite déformée 
insensiblement, et a fini par se briser successivement dans diverses 
parties, en raison de la diminution progressive du volume du 
liquide qui restait à son inlérieur, par suite de l'abaissement conti- 
nuel de sa température. En même temps, si l'atmosphère conlenait 
une grande quantité de vapeur d'eau , cetle vapeur devait fournir 
par sa condensation des masses d'eau énormes, dont la présence 
sur la surface de la croûte solide occasionnait des dégradations de 
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■cotte surface, el dos transports do matières qui finissaient par se 
-déposer en couches horizontales an l'end des vastes bassins où ces 
-eaux s'accumulaient; ot ce genre de phénomène devait so repro- 
duire continuellement, par suite des vaporisations el condensations 
successives que l'eau devait éprouver, on raison de la température 
■encore élevée de la surface du globe d'une part, et du refroidis- 
sement continuel de l'atmosphère environnanle d'une autre part. 
■C'est ainsi que la formation successive des terrains sur la surface 
du globe terrestre, telle quo la géologie est parvenue à l'expliquer, 
se rattache naturellement aux idées qae nous venons de déve- 
lopper . 

Les comètes, qui viennent de temps eu leuips passer dans le voi- 
sinage du soleil, ne peuvent pas être regardées comme provenant 
do la nébuleuse à laquelle nous venons de rattacher la formation 
du soleil, des planètes et de leurs satellites. Les inclinaisons, quel- 
quefois si grandes, des plans de leurs orbites sur le plan de 1 edip- 
lique, et le sens de leur mouvement, qui est direct pour les unes, 
rétrograde pour les autres, prouvent que ces astres ont une origine 
■toute différente de celle que nous venons d'assigner aux planètes. 
Los comètes doivent être regardées comme étant de petites nébu- 
leuses qui se meuvent dans Pim menai té , et qui, lorsqu'elles s'ap- 
prochent de notre système planétaire, se trouvent entraînées dans 
'le voisinage du soleil par l'attraction qu'elles éprouvent de la part 
de cet astre; après s'en être approchées, elles s'en éloignent, sou- 
vent pour ne plus revenir. Lorsqu'une comète vient ainsi à se 
mouvoir près du soleil el des planètes , les actions qu'elle éprouve 
simultanément de la part de ces corps peuvent modifier la nature 
de la ligne qu'elle parcourt , de manière à la faire mouvoir suivant 
une ellipse dont lo grand axe no soit pas excessivement grand; 
alors la comète fait, pourainsi dire, partie intégrante du système 
planétaire, et elle devient une comète périodique. Les quatre co- 
mètes périodiques dont nous avons parlé précédemment se trouvent 
dans ce cas ; mais il pourra arriver que les actions perturbatrices, 
qu'elles éprouveront de la part des planètes près desquelles elles 
viendront à passer, modifient un jour leurs orbites, à un tel point , 
qu'elles s'éloigneront indéfiniment de nous, sans que nous les 
revoyions jamais. On a quelques exemples de comètes dont le 
mouvement a subi des altérations de ce genre , par les actions 
perturbatrices des principales planètes. 

La lumière zodiacale (§ 1 Sii) s'explique très facilement dans l'hy- 
pothèse de Laplace. Nous avons dit qu'on nu peut pas la regarder 
j-omme étant due à une atmosphère du soleil : en effet, celte lumière. 
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s'élendant au delà de= orbites de Mercure et de Vénus, dopasse de 
lieaucoup la limite o l'intérieur de laquelle l'atmosphère du soleil 
doiL être renfermée, d'après la vitesse de son mouvement de rola- 
lion sur lui-même. Maison peut concevoir que la matière nébuleuse, 
abandonnée successivement par la nébuleuse qui a formé notre 
système planétaire, ne se soit pas condensée en totalité dans les 
diverses niasses partielles d'où sont sorties les planètes; il peut être 
resté de petites quantités de celle matière, continuant à circuler 
autour du soleil à différentes distances de cet astre, et formant, par 
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leur ensemble, une sorte de né- 
buleuse très diffuse et de forme 
lenticulaire : c'est ce qui occa- 
sionnerait la lumière zodiacale. 
On trouve dans le ciel divers 

/exemples de nébuleuses allon- 
gées, présentant dans leur en- 
semble précisément, la forme 
de la nébuleuse à laquelle 
nous attribuons cetlo lumière, 
fig. 387, 388 et 389. Il pour- 
rail bien se faire que la matière 
nébuleuse qui serait ainsi rc- 
%, 3B!). (-« = iSi'*0', D = ii"G'D.) panduo en très petite quantité 
dans l'espaco environnant le 
soleil, "et jusqu'à une assez grande distance de cel aslre, se fût 
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petits ■ corps, se mouvant chacun séparément autour du soleil, et 
constituant ainsi une multitude innombrabtn de petites planètes. 
Les étoiles filantes (§ 339) s'expliqueraient alors très facilement, 
en admettant que ce sont quelques-uns do ces petits corps qui 
viennent de temps en temps traverser l'atmosphère de la terre. 
Le retour périodique de certains maximums dans l'apparition des 
étoiles filantes tend à donner un certain poids à cette manière 
de voir. 
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